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RESUMEN
La acrecio´n de disco alrededor de estrellas jo´venes de tipo TTauri juega un papel
fundamental en la formacio´n planetaria. Las medidas ma´s recientes de durabilidad del
gas en discos alrededor de estrellas jo´venes, miembros de asociaciones estelares, confirman
que el tiempo de vida del gas en estos discos no es mayor a 10 millones de an˜os. En esta
Tesis se determino´ la tasa de acrecio´n de una muestra de estrellas TTauri confirmando
la aseveracio´n de la durabilidad del disco. La muestra esta compuesta por una asociacio´n
joven del orden de 3 millones de an˜os y de asociaciones que esta´n en el rango de 3 a 30
millones de an˜os, estas u´ltimas se consideran estrellas en etapa Post TTauri. Para este
trabajo se implementaron dos me´todos: El primero basado en determinaciones o´pticas del
“Veiling”de las l´ıneas fotosfe´ricas (para las TTauri) y el segundo basado en fotometr´ıa
UBVI (para post TTauri).
Palabras claves: Tasas de Acrecio´n, Estrellas TTauri, Formacio´n Planetaria, Fotometr´ıa,
espectroscop´ıa
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ABSTRACT
Disk accretion is fundamental for planet formation theories. The most recent measure-
ments of gas longevity of disks around young low mass stars, members of stellar associations
sugest that the lifetime of the gas disk in such kind of disks is in the order of 10Myr. In this
thesis, we confirmed such conclusion by using our own measurements of the accretion rates
for a sample of young low mass TTauri stars with ages between 3-30Myr. Two methods
were implemented: The first (for the youngest targets) based on veiling determinations of
optical spectra and the second one (for post-TTauri stars) based on UBVI photometry.
Key words: accretion rates, TTauri Stars, planet formation, photometry, spectroscopic.
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CAPI´TULO 1
INTRODUCCIO´N
Uno de los grandes interrogantes de los astro´nomos es entender co´mo evoluciono´ nues-
tro Sol () y co´mo se formo´ nuestro sistema Solar. Un camino posible es encontrar y
estudiar estrellas jo´venes con caracter´ısticas cercanas al Sol, entre otras como: Tipo es-
pectral, Masa, Radio, etc. Con los avances en la tecnolog´ıa y la ciencia podemos hacer
un estudio ma´s detallado de estos procesos f´ısicos. La espectroscop´ıa y la fotometr´ıa nos
proporcionan las herramientas para ahondar en este tema y dar respuestas a estos inte-
rrogantes.
Nuestro intere´s de conocer la evolucio´n del Sol, es dilucidar en que´ momento se da lugar
la formacio´n del sistema Solar y/o la formacio´n planetaria. Como el Sol es una estrella
ya evolucionada que se encuentra en la secuencia principal, la evolucio´n de e´l y de las
estrellas despue´s que se encuentran en la secuencia principal (> 30 Millones de an˜os) se
conoce con gran certeza, pero antes de esta etapa (< 30 Millones de an˜os) conocida como
pre-secuencia principal es poco lo que se conoce de ellas.
Existe hoy en d´ıa un conjunto de Asociaciones con estrellas jo´venes, algunas de ellas de-
nominadas TTauri (TT) llamadas as´ı por primera vez en 1945 por Alfred H Joy. Durante
la etapa de pre-secuencia principal se presume existen dos e´pocas llamadas etapa TTauri
y post TTauri Fig. 1.1, debido a que existen estrellas que presentan a su alrededor un
disco de gas y polvo. Como estas estrellas presentan un comportamiento espectrosco´pico
y fotome´trico muy particular su estudio e interpretacio´n nos va a ayudar a entender la
formacio´n planetaria y la evolucio´n estelar.
Los sistemas planetarios se cree que se forman a partir de discos circumestelares, que son
los restos de la formacio´n estelar. Las observaciones de estrellas jo´venes antes de la se-
cuencia principal muestran que muchas de ellas esta´n rodeadas de un disco o´ptico grueso
8
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Figura 1.1: (a) Diagrama de una estrella TTauri que muestra algunos de los procesos f´ısicos que se
generan en la interaccio´n disco-estrella. Un nu´cleo convectivo dominante de la estrella que por su juventud
se esta´ contrayendo gravitacionalmente. b) Representa una estrella en el estado post-TTauri donde se
evidencia la pe´rdida del disco por el proceso de acrecio´n. Adema´s, muestra el inicio del nu´cleo radiativo
generando una mayor actividad cromosfe´rica, causante del exceso presente en el continuo de las estrellas.
de las dimensiones del sistema solar con masas comparables o superiores al mı´nimo de la
masa nebulosa solar de 0,01masas solares.
Calcular el tiempo de vida de los discos circumestelares (ta en Millones de an˜os) y la can-
tidad de material que estos discos acretan hacia la estrella (Tasa de acrecio´n M˙ en masas
Solares por an˜o), nos permite tener una visio´n ma´s detallada de los procesos presentes
dentro de la evolucio´n estelar que dan origen a los sistemas planetarios, para ello seleccio-
namos una muestra de estrellas con caracter´ısticas muy similares al Sol para el desarrollo
de este trabajo.
Seleccionamos una muestra de estrellas de baja masa en edades tempranas (3-30 Millo-
nes de an˜os etapa pre-secuencia principal) a partir de los estudios satelitales como los
proporcionados por ROSAT(abreviatura de Ro¨ntgensatellit en rayos X), IRAS (Infrared
Astronomical Satellite longitudes de onda infrarrojas) e HIPPARCOS (The High Precision
Parallax Collecting Satellite fue un sate´lite astrome´trico lanzado por la Agencia Espacial
Europea (ESA) y dedicado a medir el paralaje y los movimientos propios de ma´s de 2,5 mi-
llones de estrellas a menos de 150 pc de la Tierra. Los resultados se publicaron en forma de
un cata´logo estelar conocido como Cata´logo Tycho), permite tener una base de datos pri-
mordial para esta bu´squeda (Mamajek et al. 1999 [1]; Zuckerman et al. 2000 [2]; Torres et al. 2000[3]).
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En esta tesis nos concentramos en las asociaciones jo´venes como: MBM12 (3 millones de
an˜os), Tw Hydra (8 millones de an˜os), Beta Pictoris Moving Group (BPMG 11 millones
de an˜os), LCC (15 millones de an˜os), UCL (17 millones de an˜os), y Tucana-Holorogium
(30 millones de an˜os) que se describen en el cap´ıtulo 4. En las asociaciones donde existen
las estrellas TTauri estas se pueden clasificar como: estrellas TTauri cla´sicas (CTTs) y
estrellas TTauri de´biles (WTTs); por medio del ancho equivalente de la l´ınea Hα Fig.1.2.
La mayor´ıa de las estrellas CTT, tienen una contribucio´n sustancial no estelar sobre el
continuo observado desde el ultravioleta hasta el infrarrojo. Se cree que el exceso en el in-
frarrojo es debido a la presencia de un disco circumestelar (Kenyon et al 1994 [4];. Meyer
et al 1997 [5]). El origen de los excesos observados en el o´ptico y ultravioleta sigue siendo
un proceso abierto.
En la etapa TTauri, una interpretacio´n de co´mo se genera el exceso observado en el o´ptico
y ultravioleta es el escenario de una magneto´sfera de acrecio´n, el cual es el paradigma ma´s
aceptado. Esta presuncio´n se basa en que el material del disco es atra´ıdo hacia la super-
ficie estelar por medio de las l´ıneas de campo magne´tico hasta un punto donde alcanzan
velocidades de ca´ıda libre, generando choques en la magneto´sfera estelar(Ko¨nigl 1991[6];
Camenzind 1990[7]; Shu et al 1994[8]) Fig.1.1. Estos choques generan puntos calientes en
la foto´sfera estelar a los cua´les se les atribuye el exceso de emisio´n en el continuo o´ptico
y los rayos UV (Kenyon et al. 1994[4]). Tambie´n se observan variaciones irregulares de
brillo, que han sido explicadas por la acrecio´n irregular y la modulacio´n rotacional. La
variabilidad de las l´ıneas de emisio´n podr´ıa ser causada por burbujas de gas que fluyen a
trave´s de la magneto´sfera. (Gullbring et al. 1998, 2000, [9] [10]).
En la etapa Post-TTauri, como el disco de gas y polvo se ha atenuado, el exceso en el conti-
nuo se le atribuye al aumento de la actividad cromosfe´rica debido a que la zona convectiva
incrementa su taman˜o haciendo que haya ma´s transporte de energ´ıa por conveccio´n hacia
la superficie estelar. Como las “burbujas” arrastran las l´ıneas de campo magne´tico hasta
la superficie, crean una ruptura en las l´ıneas de campo liberando energ´ıa y contribuyendo
al aumento en el continuo UV Fig. 1.1.
Por tanto, seleccionar una muestra considerable de estrellas de la pre-secuencia principal
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Figura 1.2: Espectros de una estrella CTT, WTT y una estrella en etapa post-TTauri donde notamos que
el espectro de la estrella CTT presenta l´ıneas pronunciadas en emisio´n, en especial la l´ınea Hα, mientras
que en la estrella WTT las l´ıneas en emisio´n son menos pronunciadas, la post-TTauri no presenta l´ıneas
en emisio´n notorias.
la convierte en un blanco de estudio muy importante con el fin de entender la evolucio´n
estelar de la fase TTauri a la secuencia principal.
Matt et al 2010 [11] proponen un modelo teo´rico, para explicar la evolucio´n estelar y la
rotacio´n lenta que se evidencia en las estrellas jo´venes, este se desarrolla bajo la influencia
de interaccio´n magne´tica y lo que se conoce como el “disk− locking” cla´sico entre el disco
de acrecio´n y la estrella, donde se supone que todo el campo magne´tico de la estrella se
conecta con el disco de acrecio´n, teniendo como para´metros fundamentales del modelo: el
radio estelar, la masa estelar, la intensidad del campo magne´tico y la tasa de acrecio´n.
Dado que el modelo es teo´rico, se pueden obtener de manera observacional estos para´me-
tros, motivacio´n para realizar este trabajo.
No obstante, son pocos los modelos rotacionales que se han desarrollado para edades avan-
zadas, antes de la secuencia principal. Justo en esta e´poca, la conexio´n actividad-rotacio´n
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se cree au´n no se ha establecido. En esta tesis y como se dijo antes, la acrecio´n es uno de
los para´metros iniciales del modelo descrito por Matt et al. 2010, elaborado por medio de
tres ecuaciones diferenciales que describen la evolucio´n rotacional de las estrellas jo´venes,
siendo las siguientes:
1) Evolucio´n de la tasa de acrecio´n:
M˙a =
MD
ta
e−t/ta (1)
2) Evolucio´n del radio:
dR?
dt
= 2
R?
M?
M˙a −
28piσR4?T
4
eff
3GM2?
(2)
3) Evolucio´n de la velocidad angular:
dΩ?
dt
=
T?
I?
− Ω?(M˙a
M?
+
2
R?
dR?
dt
) (3)
como podemos ver, la ecuacio´n (1) determina la tasa de acrecio´n (M˙a) en funcio´n del
tiempo, MD la masa inicial del disco, ta el tiempo de vida del disco.
As´ı, M˙a es fundamental para entender la evolucio´n del radio (ecuacio´n 2) y de all´ı deducir
la evolucio´n de la velocidad angular (ecuacio´n 3).
Adema´s, la acrecio´n (M˙) es un indicador del tiempo de vida de los discos de gas alrededor
de estas estrellas jo´venes (protoplanetarios), necesaria en las teo´rias de formacio´n planeta-
ria y un para´metro inicial en el modelo de Matt et al. 2010. Se hace necesario que a partir
de las observaciones se reporte un valor de M˙ y as´ı tener un soporte observacional en el
modelo teo´rico de Matt et al. 2010.
Utilizando dos me´todos observacionales como lo son la fotometr´ıa y la espectroscop´ıa, se
da la motivacio´n para que se desarrolle este trabajo en el campo observacional y se pueda
determinar M˙ de tal modo que se aporte al modelo teo´rico, condiciones iniciales a partir
de los datos obtenidos por las observaciones.
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En el cap´ıtulo 2 se describen las caracter´ısticas principales de las estrellas TTauri, tanto
fotome´tricas como espectrosco´picas. En el cap´ıtulo 3 se hace una introduccio´n a las magni-
tudes astrof´ısicas involucradas en los ca´lculos observacionales, en el cap´ıtulo 4 se describe
la muestra de estrellas de la pre-secuencia principal pertenecientes a asociaciones que se
estudian en este trabajo. Los resultados de la fotometr´ıa y espectroscop´ıa obtenida en este
estudio y el aporte de estos estudios al ca´lculo de la tasa de acrecio´n M˙ se presentan en
el cap´ıtulo 5 y 6. Las conclusiones se describen en el cap´ıtulo 7.
CAPI´TULO 2
ESTRELLAS TTAURI
Las estrellas TTauri (TT) son estrellas jo´venes con masas menores a 3M, con tipos
espectrales G-M. Debido a su juventud, au´n no han llegado a la secuencia principal (pre-
secuencia principal) por lo que obtienen su energ´ıa mediante la transformacio´n continua de
parte de la energ´ıa potencial gravitacional invertida en la contraccio´n en energ´ıa radiativa.
En el espectro de las TTauri se observa una l´ınea prominente en absorcio´n del Litio (Fig.
2.1), Hayashi en 1961, predijo que una estrella de masa moderada (entre 0.5 y 1.5 M)
es totalmente convectiva durante las fases iniciales de su contraccio´n gravitacional cuasi-
esta´tica. A medida que el radio de la estrella disminuye, un nu´cleo radiativo se desarrolla
en el centro haciendo que la interfase entre las zonas radiativas y convectivas aumente gra-
dualmente hacia la superficie de la estrella, conforme la misma se aproxima a la secuencia
principal. De tal manera, cuando la estrella joven se contrae, aumenta la temperatura en
la parte inferior de la zona de conveccio´n, que esta´ cada vez ma´s cerca de la superficie,
alcanzando valores suficientes para destruir el Litio en la envolvente de la misma. Estas
estrellas que poseen tipos espectrales tard´ıos, llegara´n a la secuencia principal sin que
exista Litio en sus atmo´sferas. Por lo que la presencia del Litio detectada por la l´ınea en
absorcio´n (λ 6707 A˚), es indicador del estado evolutivo temprano, anterior a la secuencia
principal.
La mayor´ıa de las TTauri aparte de ser jo´venes, presentan discos de acrecio´n protoplane-
tarios, los cuales son fuentes de la l´ınea Hα en emisio´n observada en todas las TTauri.
Durante los u´ltimos an˜os, estos indicadores han sido observados por varios autores para
muestras variadas de TTauri pertenecientes a regiones con edades y caracter´ısticas dis-
tintas. Estos estudios han puesto condiciones en cuanto a la durabilidad del gas en los
discos protoplanetarios alrededor de las estrellas jo´venes de baja masa. Actualmente, el
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Figura 2.1: Espectros de estrellas de la presecuencia principal donde presenta l´ınea en absorcio´n del Litio
6707A˚, indicador de juventud, Siendo LkHa264 una estrella TTauri cla´sica, RXJ0255.4+2005 estrella de´bil
y HD80170 una estrella Post-TTauri.
tiempo de vida del gas en los discos de acrecio´n alrededor de las TTauri es del orden
de los diez millones de an˜os Jayawardhana 2004 [12]. Sin embargo, la durabilidad de los
discos puede depender de diversos factores, tales como multiplicidad o metalicidad de la
nube formadora. Estudios que incluyan estos dos factores se hacen necesarios con el fin de
realizar estimaciones ma´s reales del tiempo de vida del gas en los discos protoplanetarios,
para´metro fundamental en las teor´ıas de formacio´n planetaria
En los u´ltimos an˜os, gracias al empleo de sate´lites como el ROSAT, se ha encontrado
una gran cantidad de estrellas TTauri asociadas a regiones de formacio´n estelar. Por otro
lado, los estudios realizados en varios observatorios alrededor del mundo, dan un punto
de partida para la clasificacio´n de estas estrellas. Se les clasifica en dos clases: estrellas
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TTauri Cla´sicas (CTT), estas esta´n asociadas a estrellas muy jo´venes rodeadas de mate-
rial circumestelar y estrellas TTauri de l´ıneas de´biles (WTT) son estrellas que de acuerdo
a las observaciones, no presentan material circumestelar en la gran mayor´ıa de los casos.
De acuerdo con los modelos de formacio´n estelar que existen, ambos tipos de estrellas se
asocian a diferentes estados evolutivos de dichas estrellas.
Histo´ricamente, el ancho equivalente EW de la l´ınea Hα es usado para distinguir entre estas
dos notaciones(Herbig y Bell 1988 [13]. Mart´ın et al. (1998) [14]) sugieren que el criterio
de Hα para dividirlas depende del tipo espectral, White y Basri (2003) [15] haciendo un
estudio de una gran muestra de estrellas TTauri proponen que una estrella TTauri sera´
CTT (TTauri Cla´sica) entre el tipo espectral K0-K5, si su EW(Hα) ≥3A˚, entre K7-M2.5
si EW(Hα) ≥10A˚, entre M3-M5.5 si EW(Hα) ≥20A˚y entre M6-M7.5 si EW(Hα) ≥40A˚.,
las dema´s estrellas se clasifican como WTT (TTauri De´bil).
Desde el punto de vista observacional y de acuerdo a la definicio´n de Herbig (1962) [16]
las estrellas CTT deben tener las siguientes caracter´ısticas en el o´ptico. Fig. 2.2:
1) L´ıneas de Balmer, en emisio´n para el Hidro´geno.
2) L´ıneas de emisio´n Ca II (H y K).
3) L´ıneas de emisio´n de Fe I λ 4063 A˚ y λ 4132 A˚.
4) L´ıneas de emisio´n de Fe II λ 4924 A˚.
5) L´ıneas de emisio´n de [OI]λ 6300 A˚.
6) L´ıneas de emisio´n de He I λ 5876 A˚.
7) L´ıneas de emisio´n de [SII] λ 4076 A˚, λ 6716 A˚ y λ 6731A˚.
8) L´ınea de absorcio´n Li λ 6707 A˚.
Las estrellas WTT espectrosco´picamente tienen las siguientes caracter´ısticas:
1) L´ınea de absorcio´n Li λ 6707 A˚.
2) L´ıneas de emisio´n Ca II (H y K).
La mayor´ıa de las estrellas TTauri tienen una contribucio´n sustancial no estelar sobre el
continuo, observada desde el ultravioleta hasta el infrarrojo. Se cree que el exceso en el
17
Figura 2.2: L´ıneas de emisio´n serie de Balmer para la estrella TTauri cla´sica LkHa264
infrarrojo viene de un disco circumestelar (Kenyon et al 1994 [4]; Meyer et al 1997[5]). El
origen de los excesos observados en el o´ptico y ultravioleta sigue siendo un proceso abierto.
Lynden-Bell y Pringle (1974) [17] fueron los primeros en sugerir que la acumulacio´n cons-
tante de gas y polvo a trave´s de una capa l´ımite en la interfaz del disco estelar podr´ıa
explicar el exceso observado. Muchos autores desarrollaron modelos agregando ma´s evi-
dencia para esta hipo´tesis (Bertout et al 1988 [18]; Basri y Bertout 1989[19]).
Una interpretacio´n diferente al anterior escenario, es el de una magneto´sfera de acrecio´n,
el cual es el paradigma ma´s aceptado. Esta hipo´tesis se basa en que el material del disco
es atra´ıdo hacia la superficie estelar por medio de las l´ıneas de campo magne´tico hasta un
punto donde alcanzan velocidades de ca´ıda libre generando choques en la magneto´sfera
estelar (Ko¨nigl 1991[6]; Camenzind 1990[7]; Shu et al 1994[8]). As´ı desde esta hipo´tesis, la
emisio´n del exceso del continuo o´ptico y los rayos UV se atribuye a los puntos calientes de
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la foto´sfera estelar que resultan del choque de acrecio´n(Kenyon et al. 1994 [4]).
Debido a que los discos esta´n acretando gas y polvo, este material cae sobre la superficie
estelar generando una zona de choque; estos procesos se evidencian por el exceso presen-
te en el continuo o´ptico y ultravioleta, conocido como el velamiento (r). Los modelos de
acrecio´n magnotosfe´rica le atribuyen el velamiento a las manchas calientes producidas por
el material que cae del disco hacia la estrella. Como este material alcanza velocidades
de ca´ıda libre, generan una zona de choque en la superficie estelar produciendo dichas
manchas; estas tienen temperaturas ma´s altas que la de la foto´sfera estelar y emiten un
flujo continuo similar al de la radiacio´n de un cuerpo negro, con el pico ma´ximo en el
ultravioleta. Por lo tanto, el espectro observado de las estrellas TTauri es caracterizado
por un exceso de flujo en la regio´n azul del espectro electromagne´tico en el o´ptico, y con
l´ıneas de absorcio´n menos profundas de lo esperado para estrellas del mismo tipo espectral
que no presentan disco de acrecio´n.
CAPI´TULO 3
FUNDAMENTACIO´N ASTROFI´SICA
Cada estrella u objeto en el firmamento tiene asociado una serie de para´metros as-
trof´ısicos como: Magnitud, Color, Distancia, Luminosidad, Radio, etc, que los hace com-
pletamente diferentes a los dema´s. El estudio de ellos muestra la existencia de modelos
matema´ticos que los conectan, como el descrito por Pogson para relacionar magnitudes con
distancias, magnitudes con luminosidad, entre otros; a continuacio´n una breve descripcio´n
de algunos de ellos.
3.1. Magnitud aparente
El Astro´nomo Hiparco de Nicea (190 a.c. - 120 a.c.), elaboro´ el primer cata´logo celeste
que conten´ıa aproximadamente 850 estrellas, diferencia´ndolas por su brillo en seis catego-
r´ıas o magnitudes, clasificacio´n que au´n hoy en d´ıa se utiliza. En el sistema descrito por
Hipparco, las estrellas que brillaban con mayor intensidad tienen asociada una magnitud
pequen˜a (comparable con la magnitud 1) y las mas de´biles tienen una magnitud grande,
todo esto siendo clasificado por el ojo humano, gracias a los avances de la ciencia para
observar el universo, este me´todo de medida se ha mejorado y se ha necesitado aumentar
el conjunto de magnitudes (inclusive negativas) como podemos ver en la tabla 3.1. Donde
se observa que a objetos no estelares como la Luna se le asigna, durante la fase llena, una
magnitud cercana a -13. A pesar de las grandes diferencias en el “Brillo”1 no existe una
diferencia considerable entre sus magnitudes. Pogson estudio´ en detalle las relaciones entre
los brillos de algunas estrellas y las magnitudes asignadas a ellas en el sistema Hiparco.
Encontro´ que una estrella de primera magnitud era unas 100 veces ma´s brillante que una
de la sexta, y que el brillo, como se hab´ıa indicado, crec´ıa en forma geome´trica, con un
factor constante de f , cuando se pasaba de una magnitud a la siguiente. As´ı un cambio de
1Entie´ndase “Brillo”, en este contexto, como la “Flujo”de la luz de la estrella, definida esta u´ltima como
la cantidad de energ´ıa electromagne´tica que incide sobre unidad de a´rea y unidad de tiempo. Sus unidades
en el Sistema Internacional son los Joules m−2s−1
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la magnitud 6 a la 5, implica aumentar en un factor f el brillo. Pasar de la magnitud 6 a
la 4, produce un incremento de f 2 (fxf) en el brillo; estrellas de magnitud 3 son f 3 veces
ma´s brillantes que las de la magnitud 6 y as´ı sucesivamente. Siguiendo este orden de ideas
podemos concluir que existen una diferencia de un factor f 5 en el brillo de las estrellas de
la magnitud 1 y la magnitud 6, de donde se concluye, que por la observacio´n de Pogson:
f = 1001/5 = 2.512 (1)
en general, estrellas que tengan una diferencia ∆m en su magnitud aparente difieren en
su brillo por un factor de f∆m.
Tabla 3.1: Magnitudes Aparentes
Objeto celeste Magnitud Aparente
Sol -26.8
Luna llena -12.6
Brillo ma´ximo de Venus -4.4
Brillo ma´ximo de Marte -2.8
Estrella ma´s brillante: Sirio -1.5
Segunda estrella ma´s brillante: Canopus -0.7
Estrellas de´biles que son visibles en una vecindad cercana +3.0
Estrellas de´biles visibles al ojo humano +6.0
Quasar ma´s brillante +12.6
Objetos ma´s de´biles observables con el Telescopio Espacial Hubble +30.0
3.2. Indice de color
Durante las observaciones detalladas de las estrellas, podemos ver que ellas presentan
un color caracter´ıstico. Aunque la mayor´ıa de ellas parecen ser puntos azules en el cielo,
la gran variedad de colores es muy amplia. Podemos darnos cuenta que hay estrellas de
color rojo como Betelgeuse (α Ori) y Antares ( α Sco), naranjas como Aldebaran(α Tau),
amarillas como Rigel Kentauris (α Cen) y Capella (α Aur), verdes como Albireo, Blancas
como Vega (α Lyr) y azules como Rigel (β Ori) y Sirio (α Cma). Para determinar que
caracter´ıstica f´ısica de la estrella determina su color, se debe hacer un ana´lisis fotome´trico y
espectrosco´pico del objeto estelar bajo estudio. El ana´lisis espectrosco´pico de la luz estelar,
muestra siempre la presencia de un continuo sobre el que se superponen l´ıneas o bandas
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de absorcio´n y en algunas ocasiones de emisio´n. La caracter´ıstica de dicho continuo (Fig.
3.1), es similar al modelo de radiacio´n de cuerpo negro.
Figura 3.1: Espectro de un cuerpo negro a una temperatura de 5800K
http://www-istp.gsfc.nasa.gov
La presencia de dicho continuo implica por tanto que las estrellas emiten radiacio´n en todo
el espectro electromagne´tico, pero no uniformemente: ciertas longitudes de onda se vera´n
favorecidas sobre otras al contribuir con una mayor energ´ıa al conjunto total. La longitud
de onda que corresponde a la componente monocroma´tica ma´s intensa del continuo estelar,
esta dada por ley de Wien:
λmaxT = 0.0028976m.K (2)
T se conoce en astrof´ısica como la temperatura efectiva de la estrella, definida como la
que tendr´ıa un cuerpo negro que emita el mismo continuo de la estrella. La diferencia en
la intensidad de las distintas componentes monocroma´ticas de la luz estelar, en el rango
visible, es la que determina el color de una estrella y en general de cualquier cuerpo negro.
Si el continuo de la estrella exhibe un ma´ximo de intensidad de longitudes de onda corres-
pondientes al rojo y al infrarojo, en la estrecha banda del visible, las longitudes de onda
ma´s largas (rojo) se vera´n favorecidas y el efecto sensorial sobre la retina o una pel´ıcula
fotogra´fica correspondera´ a colores en dicha regio´n del visible Fig. 3.2, por el contrario si
la luz de la estrella presenta una intensidad ma´xima en el violeta o en el ultravioleta, sera´n
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ahora las longitudes de onda cortas del visible las que se vera´n favorecidas, y la estrella
tendera´ a verse “azul”.
Figura 3.2: Indice de color observado a partir de las longitudes de onda del visible
La conexio´n existente entre la posicio´n del ma´ximo de intensidad en el continuo, indice de
color de las estrellas y su temperatura efectiva, nos lleva a concluir que las estrellas ma´s
calientes exhibira´n un color preferentemente azul mientras que las ma´s fr´ıas presentara´n
color preferentemente rojo.
Para cuantificar el indice de color de las estrellas y hacerlo ya no de forma cualitativa, se
puede acudir al hecho que cuando se observa un cuerpo de un color caracter´ıstico a trave´s
de una serie de filtros, el exhibe un brillo distinto dependiente de la zona del espectro que
sea filtrada, de tal manera que un cuerpo azul observado a trave´s de un filtro rojo se vera´
ma´s oscuro que cuando se lo observa a trave´s de un filtro azul. El brillo que el cuerpo
presenta cuando se observa a trave´s de distintos filtros nos brindara´ informacio´n sobre el
color que presenta. De esta manera se procede en la Astrof´ısica, para definir el color de
los cuerpos estudiados.
Para que los resultados de varias observaciones coincidan, conviene usar una serie de filtros
esta´ndar, que definen lo que se denomina un sistema fotome´trico. El ma´s comu´n de ellos
es el denominado sistema “fotome´trico Estandar UBV”, constituido por 3 filtros en las
bandas (U) ultravioleta , (B) azul y (V) visual . En la Fig. 3.3 se presenta la respuesta
espectral de los filtros en el sistema UBV.
El color de una estrella esta´ determinado por la relacio´n existente entre su magnitud en
las distintas bandas del sistema fotome´trico. Por ejemplo una estrella que presente una
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Figura 3.3: Respuesta espectral en los diferentes filtros del sistema fotome´trico esta´ndar
http://institutocopernico.org
magnitud V mayor que la magnitud B, exhibira´ un color preferentemente“azul”. Para tener
en cuenta este hecho se introduce los denominados “indices de color”, definidos como las
diferencias aritme´ticas entre las magnitudes en las distintas bandas del sistema fotome´trico,
como por ejemplo U - V, B - V, U - B, etc. No´tese que si V - B<0, entonces V<B y la
estrella sera´ ma´s roja.
3.3. Distancias estelares
Dado que el brillo aparente de una estrella no puede ser considerado una cantidad
f´ısica inherente a ella, ya que las estrellas f´ısicamente ide´nticas pueden presentar brillos
distintos si se encuentran a diferentes distancias. El conocimiento de la distancia de las
estrellas nos permite hacernos una idea de la manera como ellas se encuentran distribui-
das en el espacio vecino al Sol, da´ndonos la oportunidad de establecer la posicio´n que este
ocupa en relacio´n a las estrellas vecinas en la Galaxia.
El me´todo ma´s comu´n, para medir distancias pequen˜as, recibe el nombre de Paralaje Tri-
gonome´trico. Consiste, en general, en medir el cambio en la direccio´n de la visual dirigida
al objeto problema, cuando el observador cambia su posicio´n (Fig. 3.4).
Este me´todo se encuentra l´ımitado debido al cambio en la direccio´n de la visual que puede
llegar a ser muy pequen˜o para objetos situados a una gran distancia comparada con el
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Figura 3.4: Paralaje trigonome´trico
desplazamineto del observador. Por ejemplo, cuando se observa una cuerpo situado a 10 m.
desde dos lugares separados por una distancia de 1m, se produce un cambio en la direccio´n
de la visual de so´lo 3◦. Si por otro lado la distancia del cuerpo observado fuera de 100m,
en la misma situacio´n el cambio en la visual descender´ıa so´lo a 0.3◦. Este es el principal
problema al que se enfrenta la astrof´ısica cuando se trata de determinar por este me´todo
las distancias a las estrellas, por lo tanto debemos asegurar un cambio lo suficientemente
grande en la posicio´n del observador para notar un cambio de la posicio´n en el cielo de las
estrellas, por lo menos las ma´s cercanas. El mayor desplazamiento en el espacio que puede
lograr un ser humano, corresponde al desplazamiento de la Tierra alrededor del Sol, desde
una posicio´n a otra diametralmente opuesta. El cambio de direccio´n en la visual dirigida
a la estrella esta cuantificado por el denominado A´ngulo Parala´ctico (pi) o simplemente
Paralaje Estelar definido en la Fig. 3.4. El uso de la trigonometr´ıa, nos permite escribir la
siguiente relacio´n:
tanpi =
1.496× 108km
d
(3)
para pi 1, como se verifica en la pra´ctica, podemos tomar la aproximacio´n tanpi ≈ pi,
de donde,
d =
1.496× 108km
pi
(4)
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pero pi = pi(”)
206264.8
, as´ı,
d =
206264.8 ∗ 1.496× 108km
pi(”)
=
3.0857× 1013km
pi(”)
(5)
El valor ma´ximo medido del a´ngulo de paralaje es aproximadamente 1 segundo de arco.
Utilizando la expresio´n anterior se deduce que la distancia mı´nima a las estrellas ma´s
cercanas es 3.0857×1013km. Esta cantidad se presenta como una escala t´ıpica del universo
vecino al Sol y define una nueva unidad de medida de las distancias, de muy frecuente
uso en astrof´ısica: el Parsec (pc). Introduciendo esta nueva cantidad en la relacio´n (4)
obtenemos la sencilla expresio´n,
d =
1pc
pi(”)
(6)
3.4. Magnitud Absoluta
El brillo aparente de una estrella no nos habla sobre su naturaleza intr´ınseca, en cuanto
que depende de la cantidad de radiacio´n que emite la estrella, adema´s de la distancia a
la que se encuentra del observador. De este modo estrellas intr´ınsecamente muy potentes
pueden aparecer en el cielo como muy de´biles fuentes de luz dada su enorme distancia,
mientras que otras, menos potentes pero cercanas aparecera´n muy brillantes. Con el fin
de eliminar esta discrepancia se introduce un nuevo para´metro observacional al que se le
llama Magnitud Absoluta.
Se define la Magnitud Absoluta de una estrella como la magnitud aparente que presentar´ıa
si se colocara a una distancia esta´ndar de 10pc.
Definida de esta manera, estrellas que presenten la menor magnitud absoluta, sera´n fuentes
ma´s potentes de radiacio´n que aquellas que presenten valores ma´s grandes de este para´-
metro.
Supongamos que una estrella es una fuente puntual situada a una distancia d del obser-
vador. La radiacio´n es emitida en forma de ondas esfe´ricas que asumimos se propagan sin
perturbacio´n por el espacio que separa la estrella del observador. La estrella emite una
cantidad L de energ´ıa por unidad de tiempo, dicha energ´ıa, siempre es la misma en el
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viaje de la luz hasta la Tierra, se distribuye uniformemente por todo el frente de onda.
Cuando el frente alcanza el observador, su radio es igual a d de tal modo que la energ´ıa que
atraviesa en la unidad de tiempo, la unidad de a´rea, o el brillo con el que se nos presenta
la estrella, sera´ igual a:
b =
L
4pi(d)2
(7)
si obtuvie´ramos una re´plica exacta de la estrella en cuestio´n y la situa´ramos a 10pc de noso-
tros, un razonamiento ide´ntico al anterior demostrar´ıa que el brillo aparente que exhibir´ıa
el cuerpo en estudio ser´ıa,
b10 =
L
4pi(10pc)2
(8)
En virtud de la relacio´n de Pogson, la magnitud aparente de la estrella original m, y la
magnitud aparente de la replica situada a 10pc, M (Magnitud Absoluta) se relacionan as´ı:
M = m− 2.5 + log10
(
b10
b
)
(9)
M = m− 2.5log10
(
d2
102
)
(10)
M = m− 5log10
(
d
10pc
)
(11)
donde cabe recordar que d debe expresarse en pc. De manera que conocida la magnitud
aparente de una estrella y su distancia, podemos por la ecuacio´n anterior conocer su
magnitud absoluta y por tanto adquirir informacio´n sobre su naturaleza intr´ınseca.
3.5. Magnitud Bolome´trica
La determinacio´n del brillo aparente y absoluto de las estrellas sufre de una limitante
importante. Los detectores utilizados para llevar a cabo tales medidas son sensibles prin-
cipalmente al rango visible del espectro electromagne´tico, de tal modo que la energ´ıa que
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medimos cuando determinamos el brillo de una estrella, sera´ aquella emitida exclusiva-
mente en este rango de longitudes de onda.
Que´ pasa con la energ´ıa emitida en otras longitudes de onda?. Sencillamente no se es-
ta teniendo en cuenta. El ana´lisis de las secciones anteriores, sin embargo, nos muestra
que algunas estrellas pueden emitir la mayor parte de su energ´ıa en regiones del espectro
electromagne´tico inaccesibles a nuestros ma´s sencillos instrumentos y as´ı toda medida que
hagamos del brillo de dichas estrellas, estara´ siempre por debajo de su valor real.
Para tener en cuenta esa energ´ıa que no logran detectar nuestros instrumentos, se define
un nuevo para´metro al que se le conoce como magnitud bolome´trica (Mbol), tanto aparente
como absoluta. La magnitud bolome´trica es aquella magnitud con la que observar´ıamos
a la estrella si nuestros sistemas de deteccio´n fueran sensibles a todas las longitudes de
onda. Un modelo simple ofrece una forma fa´cil de calcular estas cantidades, y es el que
asume que podemos expresar la magnitud bolome´trica de una estrella en te´rminos de su
magnitud absoluta por la relacio´n lineal,
Mbol = M +BC (12)
donde BC es una cantidad negativa conocida como el factor de correccio´n bolome´trica.
El valor del factor de correccio´n bolome´trica dependera´ de la fraccio´n de la energ´ıa total
emitida por la estrella fuera del rango visible. En ese sentido, es de esperarse que exista una
relacio´n impl´ıcita con el indice de color de la estrella. Conociendo la magnitud visual de
una estrella (aparente o absoluta) y su ı´ndice de color, podemos por relaciones aproximadas
conocer el valor de la correccio´n bolome´trica.
3.6. Luminosidad Estelar
A partir del conocimiento de la magnitud bolome´trica podemos calcular la luminosidad
total de la estrella. Supongamos que nuestra estrella, a la que situamos a 10pc de la Tierra,
presenta vista desde aqu´ı un brillo bolome´trico absoluto Bbol (energ´ıa recibida en todo el
espectro electromagne´tico por unidad de tiempo por unidad de a´rea) al que asignamos una
magnitud bolome´trica absoluta Mbol. Asumamos como estrella de referencia nuestro Sol,
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para el que han sido determinados con precisio´n los valores de Mbol y Bbol2, por la ley
de Pogson, tenemos:
Mbol = Mbol − 2.5log
(
Bbol
Bbol
)
(13)
por su definicio´n
Bbol =
L
4pi(10pc)2
(14)
de modo que,
Mbol = Mbol − 2.5log10
(
L
L
)
(15)
con lo que,
L = 10
(Mbol−Mbol)
2.5 L (16)
3.7. Radio Estelar
Dadas las inmensas distancias que nos separan de las estrellas, la determinacio´n de
las dimensiones espaciales de estos objetos astrof´ısicos representa una tarea muy dif´ıcil.
Un primer estimativo del taman˜o de las estrellas, nos lo da el preciso conocimiento que
tenemos de las dimensiones de nuestro Sol. Sabemos que su dia´metro es aproximadamente
igual a 1392000 km, lo que equivale a unas 100 veces el dia´metro de nuestro planeta. Si
situa´ramos el Sol a la distancia a la que se encuentra la estrella ma´s vecina al sistema
solar (1.33 pc = 4.2 an˜os luz) su taman˜o angular aparente ser´ıa, 0.007, muy por debajo
de la resoluc´ıon angular de los mejores equipos tanto de la Tierra como en el espacio. La
determinacio´n directa del dia´metro de algunas estrellas se realiza por medio de la te´cnica
de la interferometr´ıa, que consiste en la observacio´n simulta´nea de un objeto por dos o
ma´s instrumentos receptores (telescopios, antenas de radio) separados por una distancia
adecuada. La informacio´n obtenida por todos los instrumentos es combinada por medios
electro´nicos, proceso en el cual se ve incrementada considerablemente la resolucio´n angular
que so´lo uno de los instrumentos podr´ıa obtener.
2Bbol recibe en astrof´ısica el nombre de constante solar y tiene una valor de 1368± 1Wm−2. Por otro
lado Mbol = +4.72
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Consideremos una estrella de radio R que emite radiacio´n (cuerpo negro) y cuya tempe-
ratura superficial la suponemos igual a la temperatura efectiva asociada a la estrellas en
cuestio´n. El estudio de la emisio´n de radiacio´n de un cuerpo negro nos dice que la energ´ıa
total emitida por unidad de a´rea del cuerpo, en la unidad de tiempo esta´ dada por,
E = σT 4 (17)
donde σ≈5.67 × 10−8 W
m2K4
, esta relacio´n es conocida como la ley de Stefan-Boltzmann.
La superficie total de la estrella emitira´ por unidad de tiempo una energ´ıa total igual a:
L = 4piR2σT 4eff (18)
donde L es la luminosidad de la estrella. Esta relacio´n nos dice que si conocemos la lu-
minosidad y la temperatura efectiva de la estrella, una aproximacio´n de su radio sera´
R =
1
T 2
√
L
4piσ
(19)
CAPI´TULO 4
DESCRIPCIO´N DE LA MUESTRA
Hace aproximadamente 30 an˜os, era muy poco lo que se conoc´ıa acerca de las estrellas
de baja masa en edades tempranas (3-30 Millones de an˜os pre-secuencia principal) ya que
no se ten´ıa una muestra considerable de ellas; por lo tanto, nuestro conocimiento sobre la
evolucio´n estelar comprendida en este intervalo de edad depend´ıa del estudio de grupos
con edades menores a 3 millones de an˜os como: la Nebulosa de Orio´n (ONC), y estrellas
de la secuencia principal (ZAMS) como las Ple´yades. Sin embargo, esta preocupacio´n ha
centrado el estudio en la bu´squeda de estrellas jo´venes de baja masa, encontrando nuevas
asociaciones que nos proporcionan una muestra importante para estudios ma´s profundos
de las propiedades estelares en este rango de edad. Los estudios satelitales como los propor-
cionados por ROSAT, IRAS o HIPPARCOS proporcionan una base de datos primordial
para esta bu´squeda (Mamajek et al. 1999[1]; Zuckerman y Webb 2000 [2]; Torres et al.
2000 [3]). Aqu´ı nos concentraremos en las asociaciones jo´venes como MBM12 (3 millones
de an˜os), Tw Hydra (8 millones de an˜os), Beta Pictoris Moving Group (BPMG 11 millones
de an˜os), LCC (15 millones de an˜os), UCL (17 millones de an˜os), y Tucana-Holorogium
(30 millones de an˜os). Adema´s, realizamos un estudio para MBM12 por espectroscop´ıa y
para el resto de asociaciones por fotometr´ıa.
4.1. MBM12
Se obtuvieron dos espectros de alta resolucio´n para las estrellas RXJ0255.4+2005 y
LkHα 264 Fig. 4.1 tomados con FOCES con el telescopio 2.2m de Calar Alto en Agosto
de 1998. FOCES es un espectro´grafo e´chelle de alta resolucio´n espectral (R∼ 40.000) para
objetos brillantes, el cual se acopla al foco Cassegrain del telescopio mediante una fibra
o´ptica. Con un rango espectral de 3800A˚- 10500A˚, 70 o´rdenes y una sen˜al/ruido de 30-300
Hearty et al. 2000 [20]
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Figura 4.1: Espectro en alta resolucio´n de la estrella TTauri cla´sica LkHa264 y la estrella TTauri de´bil
RXJ0255.4+2005 pertenecientes a MBM12, donde se observa diferencias espectrales como l´ınea de emisio´n
Hα ma´s pronunciada en la estrella TTauri cla´sica que en la TTauri de´bil y presencia de l´ıneas en emisio´n
en la estrella TTauri cla´sica y ausencia de ellas en la estrella TTauri de´bil.
Adema´s de los anteriores espectros, se obtuvieron 4 de baja resolucio´n Fig. 4.2 tomados
con el especto´grafo CAFOS, tambien en el telescopio de 2.2 m de Calar Alto, con rango
espectral de 4900A˚-7800A˚ con una resolucio´n de R ∼ 1000. Todos ellos suministrados por
Hearty et al. 2000 [20].
Este complejo de nubes fue primeramente identificado por Lynd 1962 donde en su cata´-
logo de nubes oscuras aparecen como los objetos L1453.L1454, L1457, L1458. La masa
entera del complejo se estima que esta´ entre 30 a 200 M basado en radio mapas de la re-
gio´n en 12CO, 13CO y C18O (Pound et al. 1990 [21]; Zimmermann & Ungerechts 1990 [22]).
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Figura 4.2: Espectros en baja resolucio´n de algunas estrellas TTauri pertenecientes a MBM12, donde se
observa una diferencia en la altura de la l´ınea de emisio´n Hα.
Esta asociacio´n de estrellas se encuentra en la nube de Magallanes a una distancia previa
de 65± 5 pc a 65±35 pc, basados en las observaciones del sate´lite Hiparco. MBM12 es la
nube molecular ma´s cercana al Sol con formacio´n reciente estelar. Observaciones Previas
revelan que hay 3 estrellas TTauri cla´sicas y 2 estrella TTauri de´biles . Adema´s de las
caracter´ısticas anteriores en la tabla 4.1 se muestran los datos ma´s representativos de cada
una de estas estrellas.
Recientemente se realizo´ un interesante estudio del por que´ muchas estrellas TTauri se
encuentran en regiones aisladas de formacio´n estelar; por ejemplo, a una distancia de 100
pc del Sol, hay dos asociaciones con regiones recientes de formacio´n estelar como lo son
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Tabla 4.1: Caracter´ısticas principales de MBM12. Columnas 1 y 2: Identificacio´n de la estrella;
Columna 3: Grupo; Columna 4: RA; Columna 5: Dec; Columna 6: Tipo espectral; Columna 7:
Distancia (pc); Columna 8: Referencia.
No. ID Grupo α(2000.0) δ(2000.0) SpT d(pc) REF
1 LkHα 262 MBM12 2 56 07.9 20 03 25 M0 14.6 [20]
2 LkHα 263 MBM12 2 56 08.4 20 03 39 M4 14.6 [20]
3 LkHα 264 MBM12 2 56 08.4 20 05 38 K5 12.5 [20]
4 E02553+2018 MBM12 2:58:11.2 20:30:04 K4 10 [20]
5 S18 MBM12 3 02 20.0 17 10 35 M3 13.5 [20]
6 RXJ0255.4+2005 MBM12 2 55 25.7 20 04 51.5 K6 ... [20]
TW Hydra a una distancia ∼50 pc; Kastner et al 1997[23]; Webb et al. 1999 [24], y η
Camaleo´n a una distancia de 97 pc; Mamajek et al 1999 [1]). Ambas regiones de forma-
cio´n estelar parecen estar aisladas y parecen no estar asociadas con alguna nube de gas
molecular; adicionalmente, ambas esta´n comprendidas principalmente por l´ıneas de´biles
de TTauri, en contraste, muchas de las TTauris de MBM12 son CTT, las cuales esta´n
asociadas con su nube molecular pariente. Suma´ndole a esto, en las regiones de formacio´n
estelar aisladas, las estrellas TTauri deben encontrarse fuera de la regio´n central, en mu-
chos de los complejos de nubes con formacio´n estelar cercanas al sol, existen varias teor´ıas
para explicar co´mo las TTauri pueden encontrarse separadas de su nube molecular parien-
te por interaccio´n dina´mica o por altas velocidades de impacto en la nube. Tambie´n hay
sugerencias que algunas de estas TTauri se pueden formar en pequen˜as turbulencias de la
nube y despue´s ser disipadas formando unas pocas TTauri, ya que las TTauri en MBM12
parecen estar au´n en la nube de la cual ellas se formaron. Se conoce que ellas no pueden
ser eyectadas desde alguna otra regio´n de formacio´n estelar distinta. Por lo tanto MBM12
tal vez sea una explicacio´n de una de las nubes pequen˜as propuestas por Feigelson 1996.
MBM12 es diferente de muchas otras nubes molecular con alta latitud gala´ctica|b| > 30◦
en te´rminos de su alta excitacio´n y su alta capacidad de formacio´n estelar.
LkHα262 es una estrella clasificada como una CTTs joven por su prominente l´ınea de emi-
sio´n Hα(6563A˚) y absorcio´n fuerte del Litio(6707A˚)(Thomas Hearty 2000 [20]), adema´s
muestra variacio´n en el per´ıodo de ± 1.27 d´ıas (Broeg et al 2006 [25]). La gran variabili-
dad se le atribuye a las manchas calientes en la superficie de la estrella, debido al material
acretado por el disco hacia la estrella, que cuando alcanza velocidades del orden de ca´ıda
libre este genera un choque con la magneto´sfera produciendo estas manchas.
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LkHα264 es una estrella t´ıpica TTauri, ya que posee un espectro con prominentes l´ıneas
de emisio´n como Hα (6563A˚) (Fig. 4.1) con un ancho equivalente de -58.9 (Thomas Hearty
2000 [20]), A. Carmona et al (2007), usando CRIRES (cryogenic high-resolution infrared
echelle spectrograph) observaron las l´ıneas H2 en 2.1218 µm, 2.2233 µm y 2.2477µm,
encontrando en LkHα264 las l´ıneas H2 en 2.1218 µm y 2.2477µm, que coinciden con la
velocidad de “reposo” de LkHα264 donde ella tiene un FWHM de ≈20Kms−1 esto es una
fuerte sugerencia de que el origen de las l´ıneas es en el disco. Estas observaciones son las
primeras detecciones simulta´neas de emisio´n de un disco protoplanetario, lo que confirma
la importancia del estudio de esta estrella.
4.2. Asociaciones LCC, UCCL, BPMG, Twa Hydra,
Tuc-Hor
Para UCL, LCC y Twa Hydra, se realizo´ una toma de espectros llevada a cabo dentro
del proyecto “Bu´squeda de sen˜ales de acrecio´n tard´ıa en estrellas jo´venes de baja masa”
que se desarrolla en el grupo de investigacio´n en estrellas jo´venes del Observatorio Astro-
no´mico Nacional, de la Universidad Nacional de Colombia Bogota´-Colombia.
Los espectros fueron tomados en el Complejo Astrono´mico el Leoncito (CASLEO), San
Juan, Argentina, durante las noches corridas del 7-9 de Junio de 2011 con el especto´gra-
fo REOSC-DC con el telesco´pio de 2.5 m. El especto´grafo tiene una Red Echelle 128 X
254 mm, Red=180(Decker 8), rango espectral (5000A˚a 8000A˚), dispersio´n=3.8A˚/mm, se-
n˜al/ruido de 50 para observaciones de 30 minutos en dispersio´n cruzada. Resolucio´n=3.8
A˚/pix, por ultimo se realizo´ la reducccio´n de los espectros Echelle con IRAF.Los datos
obtenidos de las observaciones se muestran en la tabla 4.2.
Tabla 4.2: Caracter´ısticas estrellas LCC, UCL y Twa Hydra .Columna 1: Nu´mero de la estrella;
Columna 2: Identificacio´n de la estrella; Columna 3: Nombre de la estrella; Columna 4: Grupo;
Columna 5: RA; Columna 6: Dec; Columna 7: Tipo espectral; Columna 8: Distancia (pc)
No. ID Nombre Grupo α(2000.0) δ(2000.0) SpT d(pc)
1 MML30 LCC 13 6 40.1244 -51 59 38.544 KIVe 112.2
2 MML33 LCC 13 22 4.4644 -45 3 23.18 G0IVe 139.7
3 MML47 UCL 14 37 50.225 -54 57 41.11 KIVe 131.75
4 MML72 UCL 15 46 51.790 -49 19 4.715 K0V 132.45
5 MML73 UCL 15 56 59.0498 -39 33 43.047 K0Ve 174.21
6 TWA1 V*TW Hya Twa Hydra 11 01 51.9063 -34 42 17.021 K6Ve 56.4
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La fotometr´ıa diferencial UBV RI de nuestra muestra fue llevada a cabo entre 1993 a 1995
con el telescopio Zeiss de 0.60m en el Observatorio Pico dos Dias del Laboratorio Nacional
de Astrof´ısica de Brasil, tomada con el foto´metro FOTRAP que realiza mediciones en seis
diferentes bandas por medio de una rueda de filtros que gira a altas velocidades (Jablonski
et al. 1994 [26]). Un resumen de estas medidas se describen en la tabla 4.3, estos valores
son las medidas aparentes de las estrellas en los diferentes filtros. Para TWA1, la fotome-
tr´ıa se tomo´ de la literatura (Rucinski et al. 1983 [27]).
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Tabla 4.3: Fotometr´ıa Diferencial UBV (RI)c. Columna 1 and 2: Identificacio´n de la es-
trella; Columna 3: Fecha Juliana J2000; Columna 4: Grupo; Columna 5 a 9: Fotometr´ıa
o´ptica observada.
ID Nombre Fecha Juliana Grupo V U-B B-V V-I R-I
TYC 9212-2011-1 2MASS J10574936-1 2452406.53999 LCC 10.389 0.686 0.973 0.564 0.541
HD 102458 TWA19E 2452433.44729 LCC 9.122 0.088 0.623 0.360 0.352
HD 104919 HD 104919 2452830.40814 LCC 9.417 0.184 0.684 0.407 0.440
HD 105070 HD 105070 2452845.41062 LCC 8.962 0.179 0.650 0.374 0.357
2MASS J12061352-5702168 CD 564292 2452830.41235 LCC 10.547 0.262 0.734 0.434 0.410
2MASS J12094184-5854450 CD 584411 2452830.42931 LCC 10.231 0.542 0.939 0.569 0.578
2MASS J12113142-5816533 CD 574328 2452830.43437 LCC 10.190 0.473 0.861 0.511 0.481
HD 105923 HD 105923 2452433.54020 LCC 9.157 0.298 0.756 0.425 0.472
2MASS J12123577-5520273 CD 544621 2452830.44676 LCC 10.457 0.556 0.920 0.530 0.509
2MASS J12143410-5110124 CD 506815 2452830.45246 LCC 10.204 0.408 0.846 0.471 0.456
2MASS J12145229-5547037 CD 554499 2452830.45930 LCC 9.531 0.319 0.803 0.456 0.444
2MASS J12192161-6454101 CP 641859 2452830.48120 LCC 9.868 0.642 0.987 0.569 0.546
HD 107441 HD 107441 2452846.43681 LCC 9.455 0.201 0.693 0.400 0.381
2MASS J12220430-4841248 CD 477559 2452829.47803 LCC 10.696 0.530 0.920 0.534 0.516
2MASS J12363895-6344436 CP 632367 2452845.44873 LCC 9.938 0.575 0.956 0.555 0.547
HD 110244 HD 110244 2452846.44763 LCC 9.967 0.281 0.766 0.442 0.427
HD 311894 HD 311894 2452829.46732 LCC 10.804 0.732 1.013 0.617 0.604
HD 111227 HD 111227 2452846.45241 LCC 9.830 0.356 0.817 0.488 0.492
2MASS J12484818-5635378 CD 554799 2452846.45654 LCC 10.397 0.192 0.772 0.442 0.432
2MASS J12582559-7028490 CD 691055 2452406.64029 LCC 9.951 0.581 0.941 0.551 0.510
2MASS J13015069-5304581 TYC 8648-0446-1 2452846.46578 LCC 11.332 0.715 1.010 0.590 0.543
2MASS J13064012-5159386 TYC 8258-1878-1 2452845.46494 LCC 10.689 0.448 0.899 0.524 0.521
2MASS J13142382-5054018 CD 507600 2452829.48900 LCC 10.387 0.399 0.825 0.475 0.466
2MASS J13175694-5317562 CD 525536 2452829.49416 LCC 10.464 0.227 0.721 0.428 0.420
HD 116099 TYC 8248-0538-1 2452845.47826 LCC 10.077 0.110 0.619 0.365 0.342
V*MP Mus PDS66 2448058.50391 LCC 10.316 0.457 0.992 0.585 0.555
V*MP Mus PDS66 2448058.51123 LCC 10.318 0.479 0.987 0.596 0.554
V*MP Mus PDS66 2448059.53467 LCC 10.413 0.609 1.035 0.593 0.574
V*MP Mus PDS66 2448059.54102 LCC 10.425 0.633 1.027 0.601 0.570
V*MP Mus PDS66 2448060.51221 LCC 10.345 0.627 1.005 0.611 0.575
V*MP Mus PDS66 2448060.51758 LCC 10.336 0.614 1.015 0.601 0.585
V*MP Mus PDS66 2447676.54346 LCC 10.402 0.525 1.009 0.638 0.556
V*MP Mus PDS66 2447676.54785 LCC 10.398 0.527 1.017 0.641 0.550
V*MP Mus PDS66 2448004.72266 LCC 10.304 0.531 0.986 0.612 0.551
V*MP Mus PDS66 2448004.72852 LCC 10.310 0.544 0.991 0.612 0.559
V*MP Mus PDS66 2448005.69971 LCC 10.339 0.592 1.019 0.615 0.574
V*MP Mus PDS66 2448005.70508 LCC 10.327 0.593 1.025 0.611 0.577
V*MP Mus PDS66 2448006.65527 LCC 10.370 0.589 1.015 0.614 0.569
V*MP Mus PDS66 2448006.66260 LCC 10.364 0.577 0.993 0.609 0.569
V*MP Mus PDS66 2448007.67041 LCC 10.368 0.464 1.006 0.634 0.581
V*MP Mus PDS66 2448007.67529 LCC 10.385 0.465 1.009 0.622 0.564
V*MP Mus PDS66 2448008.66406 LCC 10.330 0.551 1.015 0.627 0.558
V*MP Mus PDS66 2448059.53467 LCC 10.337 0.573 1.007 0.631 0.566
HD 116650 HD 116650 2452846.47573 LCC 9.852 0.164 0.648 0.384 0.372
HD 117524 HD 117524 2452846.48078 LCC 10.002 0.281 0.750 0.458 0.449
HD 117884 HD 117884 2452830.49355 LCC 9.319 0.184 0.689 0.384 0.391
37
ID Nombre Fecha Juliana Grupo V U-B B-V V-I R-I
2MASS J13375730 CD 408031 2452829.50615 UCL 10.118 0.509 0.865 0.497 0.463
HD 119022 HD 119022 2452406.63157 UCL 7.597 0.233 0.717 0.404 0.394
HD 119022 HD 119022 2452406.63272 UCL 7.601 0.225 0.720 0.409 0.391
2MASS J13475054-4902056 CD 488486 2452406.63272 UCL 10.892 0.388 0.846 0.481 0.511
HD 120411 HD 120411 2452830.49886 UCL 9.801 0.142 0.653 0.373 0.360
HD 120812 HD 120812 2452830.50384 UCL 9.591 0.092 0.591 0.368 0.374
2MASS J14375022-5457411 TYC 8683-0242-1 2452846.50083 UCL 10.745 0.546 0.920 0.525 0.494
HD 329929 TYC 8317-0551-1 2452845.57542 UCL 10.299 0.370 0.825 0.453 0.424
HD 141521 HD 141521 2452901.43306 UCL 9.658 0.314 0.759 0.436 0.412
HD 141521 HD 141521 2452927.41779 UCL 9.561 0.364 0.749 0.431 0.406
HD 141521 HD 141521 2452927.42080 UCL 9.559 0.319 0.751 0.439 0.409
2MASS J 15565905-3933430 CD 3910243 2452901.45473 UCL 10.830 0.387 0.793 0.473 0.456
HD 143358 HD 143358 2452829.54419 UCL 9.707 0.118 0.611 0.362 0.349
V*MZLup MZ Lup 2452830.51007 UCL 10.954 0.458 0.926 0.556 0.558
HD 143677 HD 143677 2452845.58509 UCL 9.680 0.531 0.908 0.528 0.494
2MASS J16035250-3939013 TYC 7855-1106-1 2452829.56044 UCL 11.254 0.819 1.057 0.665 0.641
2MASS J16054499-3906065 CD 3810866 2452829.57088 UCL 10.551 0.337 0.794 0.475 0.451
2MASS J16135801-3618133 CD 3510827 2452829.61393 UCL 11.002 0.413 0.858 0.516 0.508
2MASS J16145207-5026187 CD 5010271 2452829.63592 UCL 10.239 0.530 0.916 0.548 0.517
HD 147402 HD 147402 2452845.59289 UCL 10.886 0.184 0.660 0.412 0.402
2MASS J16273054-3749215 CD 3710801 2452845.61026 UCL 11.030 0.528 0.891 0.507 0.485
HD 148187 HD 148187 2452857.52164 UCL 9.398 0.193 0.678 0.390 0.379
2MASS J16314204-3505171 TYC 7353-2640-1 2452406.64686 UCL 10.732 0.395 0.813 0.466 0.444
HD 321857 HD 321857 2452433.67894 UCL 10.322 0.292 0.811 0.490 0.474
HD 150372 HD 150372 2452433.68799 UCL 9.566 0.242 0.767 0.456 0.451
V*V1005 Ori Gl182 2447459.64014 BPMG 10.130 1.032 1.428 0.919 0.943
V*V1005 Ori Gl182 2447459.64700 BPMG 10.130 1.032 1.428 0.919 0.943
2MASS J05004714-5715255 HIP 23309 2452928.79770 BPMG 9.996 1.204 1.396 0.898 0.893
V*V343 Nor HD 139084 2452845.55748 BPMG 7.966 0.396 0.806 0.458 0.441
2MASS J17295506-5415487 CD 547336 2452406.80301 BPMG 9.551 0.473 0.854 0.493 0.461
HD 161460 HD 161460 2452406.81459 BPMG 8.950 0.431 0.846 0.481 0.456
HD 319139 V4046Sgr 2447672.77539 BPMG 10.470 0.665 1.176 0.776 0.657
HD 319139 V4046Sgr 2447672.78174 BPMG 10.457 0.683 1.156 0.778 0.676
HD 319139 V4046Sgr 2447675.73828 BPMG 10.422 0.787 1.200 0.773 0.683
HD 319139 V4046Sgr 2447675.74414 BPMG 10.410 0.833 1.183 0.767 0.666
HD 319139 V4046Sgr 2447676.71240 BPMG 10.521 0.893 1.202 0.769 0.670
HD 319139 V4046Sgr 2447676.71680 BPMG 10.600 0.915 1.225 0.757 0.679
HD 319139 V4046Sgr 2447670.71680 BPMG 10.445 1.025 1.182 0.785 0.646
HD 319139 V4046Sgr 2447670.72217 BPMG 10.448 0.870 1.203 0.749 0.709
HD 319139 V4046Sgr 2448005.81934 BPMG 10.448 0.672 1.193 0.785 0.664
HD 319139 V4046Sgr 2448005.82422 BPMG 10.453 0.666 1.189 0.783 0.663
HD 319139 V4046Sgr 2448006.82910 BPMG 10.408 0.773 1.195 0.760 0.664
HD 319139 V4046Sgr 2448006.83301 BPMG 10.402 0.754 1.200 0.754 0.667
HD 319139 V4046Sgr 2448007.74268 BPMG 10.454 0.865 1.220 0.768 0.690
HD 319139 V4046Sgr 2448007.74707 BPMG 10.456 0.888 1.206 0.774 0.687
HD 319139 V4046Sgr 2448007.83643 BPMG 10.457 0.842 1.197 0.772 0.685
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HD 319139 V4046Sgr 2448007.84082 BPMG 10.453 0.842 1.199 0.763 0.687
HD 319139 V4046Sgr 2448008.73340 BPMG 10.442 0.680 1.204 0.783 0.670
HD 319139 V4046Sgr 2448008.73682 BPMG 10.423 0.687 1.195 0.778 0.673
HD 319139 V4046Sgr 2447790.54395 BPMG 10.433 0.727 1.197 0.767 0.672
HD 319139 V4046Sgr 2447790.54932 BPMG 10.417 0.687 1.187 0.766 0.670
HD 319139 V4046Sgr 2447791.51758 BPMG 10.502 0.813 1.209 0.793 0.682
HD 319139 V4046Sgr 2448058.58301 BPMG 10.419 0.791 1.195 0.727 0.674
HD 319139 V4046Sgr 2448058.58789 BPMG 10.417 0.819 1.191 0.774 0.667
HD 319139 V4046Sgr 2448058.79492 BPMG 10.466 0.659 1.187 0.757 0.670
HD 319139 V4046Sgr 2448058.79980 BPMG 10.464 0.611 1.198 0.751 0.666
HD 319139 V4046Sgr 2448059.58252 BPMG 10.405 0.567 1.179 0.747 0.653
HD 319139 V4046Sgr 2448059.58691 BPMG 10.403 0.543 1.177 0.747 0.649
HD 319139 V4046Sgr 2448059.74707 BPMG 10.379 0.633 1.181 0.739 0.650
HD 319139 V4046Sgr 2448059.75146 BPMG 10.379 0.642 1.173 0.729 0.650
HD 319139 V4046Sgr 2448060.58838 BPMG 10.414 0.821 1.211 0.747 0.680
HD 319139 V4046Sgr 2448060.59229 BPMG 10.419 0.851 1.189 0.758 0.675
HD 319139 V4046Sgr 2448060.76563 BPMG 10.414 0.921 1.208 0.746 0.678
HD 319139 V4046Sgr 2448060.77002 BPMG 10.420 0.913 1.201 0.758 0.677
HD 319139 V4046Sgr 2447788.52539 BPMG 10.506 0.845 1.225 0.772 0.691
HD 168210 HD 168210 2452147.51059 BPMG 8.828 0.205 0.688 0.408 0.376
2MASS J18465255-6210366 TYC 9073-0762-1 2452829.75404 BPMG 12.076 1.104 1.462 0.999 1.086
2MASS J18504448-3147472 TYC 7408-0054-1 2452147.52469 BPMG 11.199 1.073 1.354 0.890 0.866
V*PZ Tel HIP 92680 2452406.83256 BPMG 8.287 0.311 0.774 0.433 0.413
2MASS J19114467-2604085 CD 2613904 2452147.54844 BPMG 10.230 0.781 1.067 0.646 0.620
V*AT Mic AT Mic 2447788.60742 BPMG 10.320 0.802 1.589 1.450 1.577
V*AT Mic AT Mic 2447788.61377 BPMG 10.323 0.652 1.572 1.449 1.574
V*AT Mic AT Mic 2447789.60986 BPMG 10.409 0.878 1.585 1.469 1.588
V*AT Mic AT Mic 2447789.61523 BPMG 10.427 0.917 1.603 1.473 1.590
V*AT Mic AT Mic 2447790.59766 BPMG 10.196 0.566 1.509 1.429 1.546
V*AT Mic AT Mic 2447790.60254 BPMG 10.194 0.619 1.505 1.430 1.543
V*AT Mic AT Mic 2447791.58398 BPMG 10.246 0.128 1.429 1.428 1.545
V*AT Mic AT Mic 2447791.58936 BPMG 10.266 0.586 1.524 1.455 1.546
V*AT Mic AT Mic 2447675.81543 BPMG 10.254 1.012 1.595 1.383 1.607
V*AT Mic AT Mic 2447675.82275 BPMG 10.364 0.904 1.545 1.406 1.603
V*AU Mic AU Mic 2447789.60303 BPMG 8.813 1.065 1.530 1.037 1.071
V*AU Mic AU Mic 2447789.60791 BPMG 8.822 1.059 1.516 1.047 1.070
V*AU Mic AU Mic 2447790.59000 BPMG 8.620 1.052 1.465 1.017 1.036
V*AU Mic AU Mic 2447790.59570 BPMG 8.612 1.061 1.473 1.011 1.034
V*AU Mic AU Mic 2447788.59912 BPMG 8.793 1.040 1.503 1.042 1.076
V*AU Mic AU Mic 2447788.60547 BPMG 8.789 0.998 1.503 1.042 1.075
V*AU Mic AU Mic 2447791.57764 BPMG 8.668 0.981 1.477 1.028 1.040
V*AU Mic AU Mic 2447791.58154 BPMG 8.736 1.014 1.492 1.040 1.051
V*AU Mic AU Mic 2447675.82520 BPMG 8.740 1.228 1.471 1.015 1.090
V*AU Mic AU Mic 2447675.83154 BPMG 8.743 1.230 1.487 1.020 1.083
V*AZ Cap HD 358623 2452828.72636 BPMG 10.460 1.074 1.250 0.813 0.791
2MASS J22424896-7142211 CP 722713 2452828.72636 BPMG 10.595 1.109 1.348 0.869 0.865
V*WW PsA WW PsA 2452828.72636 BPMG 12.066 0.766 1.475 1.215 1.583
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V*TX PsAS TX PsA 2452829.81311 BPMG 13.360 0.913 1.569 1.333 1.754
2MASS J23323085-1215513 BD 136424 2452829.84989 BPMG 10.538 1.056 1.429 0.958 1.020
V*TW Hya TWA1 ... Twa Hydra 10.920 -0.169 1.044 ... ...
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448007.51563 Twa Hydra 12.062 0.730 1.485 1.389 1.552
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448007.52100 Twa Hydra 12.043 0.676 1.475 1.396 1.541
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448008.54688 Twa Hydra 12.023 0.701 1.502 1.375 1.551
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448008.55029 Twa Hydra 11.581 1.511 1.403 0.719 0.667
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448008.55225 Twa Hydra 12.041 0.637 1.474 1.390 1.556
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448058.43701 Twa Hydra 12.016 0.701 1.481 1.343 1.531
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448058.44043 Twa Hydra 11.517 1.431 1.386 0.705 0.637
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448058.44189 Twa Hydra 11.986 0.862 1.481 1.353 1.528
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448060.41895 Twa Hydra 12.058 0.543 1.466 1.376 1.546
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448060.42432 Twa Hydra 11.605 1.524 1.392 0.724 0.676
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448060.42578 Twa Hydra 12.040 0.507 1.457 1.357 1.542
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447675.44385 Twa Hydra 12.025 0.700 1.410 1.346 1.564
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447675.44678 Twa Hydra 10.706 0.997 1.079 0.557 0.554
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447675.45117 Twa Hydra 11.603 1.837 1.361 0.719 0.646
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447675.45605 Twa Hydra 12.043 0.596 1.401 1.413 1.526
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447676.48145 Twa Hydra 12.064 0.732 1.445 1.393 1.564
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447676.48389 Twa Hydra 10.701 0.903 1.085 0.578 0.514
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447676.48485 Twa Hydra 11.562 1.357 1.405 0.714 0.652
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447676.48633 Twa Hydra 12.048 0.640 1.547 1.366 1.570
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448005.52344 Twa Hydra 12.064 0.847 1.542 1.393 1.547
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448005.53223 Twa Hydra 12.092 0.935 1.486 1.413 1.553
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448006.60693 Twa Hydra 12.055 0.795 1.506 1.380 1.544
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448006.61133 Twa Hydra 11.571 1.721 1.391 0.726 0.656
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448006.61279 Twa Hydra 12.048 0.777 1.471 1.378 1.536
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448007.51953 Twa Hydra 11.588 1.679 1.370 0.747 0.658
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447670.48145 Twa Hydra 12.055 0.352 1.421 1.367 1.547
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447670.49000 Twa Hydra 10.701 0.911 1.093 0.553 0.491
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448307.73145 Twa Hydra 12.024 0.676 1.517 1.386 1.532
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448307.73535 Twa Hydra 11.584 1.566 1.382 0.739 0.648
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2448307.73730 Twa Hydra 12.035 0.580 1.523 1.393 1.543
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447986.49609 Twa Hydra 11.979 0.830 1.491 1.376 1.553
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447986.50098 Twa Hydra 11.502 1.349 1.373 0.718 0.662
2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 2447986.50293 Twa Hydra 11.994 0.858 1.480 1.400 1.547
HD 8558 HD 8558 ... TUC 8.50 0.220 0.680 ... ...
HD 9054 HD 9054 ... TUC 9.07 0.600 0.910 ... ...
2MASS J01521461-5219332 GSC 8047-0232 ... TUC 10.870 0.630 0.950 ... ...
HD 13183 HD 13183 ... TUC 8.630 0.120 0.650 ... ...
HD 12894 HD 12894 ... TUC 6.430 -0.040 0.360 ... ...
HD 13246 HD 13246 ... TUC 7.500 -0.010 0.520 ... ...
4.2.1. β Pic Moving Group (BPMG)
La asociacio´n BPMG fue propuesta primero por Zuckerman (2001) [28], luego se le
adicionaron nuevos miembros propuestos por Song (2003) [29]. Zuckerman (2001) [28] y
Kaisler (2004) [30] se dieron cuenta que la llamada asociacio´n Capricornio, propuesta for-
malmente por Van Den Ancker (2000) [31] es parte de la asociacio´n BPMG. Una lista de 33
miembros fue dada por Zuckerman & Song (2004) [32]. La edad obtenida de la asociacio´n
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BPMG es de 10 Millones de an˜os por el me´todo de iso´cronas. Zuckerman (2001) [28] sugirio´
12+8−2 Myr, siendo consistente con 11 Myr obtenidos por medio de modelos dina´micos.
La asociacio´n BPMG esta´ bien definida en la muestra del proyecto SACY (Torres 2006
[33]). El estudio en Torres (2006)[33] tiene 41 miembros con alta probabilidad. La distri-
bucio´n de Litio en estas estrellas esta´ acorde con estas edades.
TxPsA forma un sistema binario con WW PsA, tienen un brillo suave, pero son calientes.
Sin embargo, en contraste en TxPsA se encuentra una abundancia de Li, mientras que en
WW PsA el Li esta´ completamente agotado. Song (2002) [34] interpreto´ este feno´meno,
y concluyo´ que se puede dar una restriccio´n fuerte observacional a la determinacio´n de la
edad usando el l´ımite de agotamiento de Litio.
Tabla 4.4: Caracter´ısticas estrellas BPMG. Columna 1: Nu´mero de la estrella; Columna 2: Iden-
tificacio´n de la estrella; Columna 3: Nombre de la estrella; Columna 4: Grupo; Columna 5: RA;
Columna 6: Dec; Columna 7: Tipo espectral; Columna 8: Distancia (pc); Columna 9: Referencia.
No. ID Nombre Grupo α(2000.0) δ(2000.0) SpT d(pc) REF
1 V*V1005 Ori Gl182 BPMG 04 59 34.8328 01 47 00.682 M0Ve (26.66) 4,3
2 V*V1005 Ori Gl182 BPMG 04 59 34.8328 01 47 00.682 M0Ve (26.66) 4,3
3 2MASS J05004714-5715255 HIP 23309 BPMG 05 00 47.1301 -57 15 25.466 M0Ve (26.26) 5,6,5,3
4 V*V343 Nor HD 139084 BPMG 15 38 57.5446 -57 42 27.339 K0V (47.28) 4,3
5 2MASS J17295506-5415487 CD 547336 BPMG 17 29 55.0744 -54 15 48.625 K1V 66.22 3,3
6 HD 161460 HD 161460 BPMG 17 48 33.7374 -53 06 43.398 K0IV 73.52 3,3
7 HD 319139 V4046Sgr BPMG 18 14 10.4660 -32 47 34.496 K5 72.46 3,3
8 2MASS J18465255-6210366 TYC 9073-0762-1 BPMG 18 46 52.571 -62 10 36.45 M1Ve 53.76 3,3
9 2MASS J18504448-3147472 TYC 7408-0054-1 BPMG 18 50 44.480 -31 47 47.40 K8Ve 50.50 3,3
10 V*PZ Tel HIP 92680 BPMG 18 53 05.8743 -50 10 49.880 G9IV (49.65) 3
11 2MASS J19114467-2604085 CD 2613904 BPMG 19 11 44.670 -26 04 08.85 K4Ve 79.36 3,3
12 V*AT Mic AT Mic BPMG 20 41 51.1586 -32 26 06.830 M4Ve (10.22) 4,3
13 V*AU Mic AU Mic BPMG 20 45 09.5318 -31 20 27.238 M1Ve (9.94) 4,3,6
14 V*AZ Cap HD 358623 BPMG 20 56 02.75 -17 10 53.9 K6Ve 47.7 6,2,3
15 2MASS J22424896-7142211 CP 722713 BPMG 22 42 48.9186 -71 42 21.256 K7Ve 36.63 3,3
16 V*WW PsA WW PsA BPMG 22 44 57.9652 -33 15 01.702 M4IVe (23.61) 7,3
17 V*TX PsAS TX PsA BPMG 22 45 00.05 -33 15 25.8 M5IVe (23.61) 7,3
18 2MASS J23323085-1215513 BD 136424 BPMG 23 32 30.8642 -12 15 51.435 M0Ve 28.01 4,3,3
AT Mic y AU Mic fueron consideradas como estrellas jo´venes y su conexio´n con los discos
de polvo (granos) de estrellas de tipo A en Bpic fue primero propuesta por Barrado y
Navascues (1999) [35]. La l´ınea de´bil de Li de AU mic fue detectada primero por De La
Reza (1981) [36] durante un intento de encontrar otras enanas rojas activas con Li para
explicar el l´ımite de Li V1005 Ori (GJ 182) (Bopp 1974). De La Reza (1981) [36] intento
interpretar la l´ınea de Li de GJ 182 en te´rminos de la produccio´n de Li por medio de
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reacciones de espalacio´n. Ellos descartaron esta posibilidad y propusieron que V1005 Ori
podr´ıa ser miembro del grupo joven cinema´tico propuesto por Kunkel (1975), este incluye
tambie´n AU Mic y AT Mic. Estas tres estrellas esta´n ahora propuestas para pertenecer
a la asociacio´n BPMG. Otra interesante estrella propuesta ahora es V1311 Ori, es una
WTTs observada hace mucho tiempo (Herbig y Bell 1988 [13]) pero muy poco estudiada.
Tiene variaciones fotome´tricas con un periodo de 4.5 d, similar a AU Mic, determinada
por Gahm (1995).
La asociacio´n BPMG tiene 6 estrellas espectrosco´picas binarias conocidas (estrellas con
doble l´ınea binaria espectrosco´picas: HIP 23418, AF Lep, V824 Ara, HD 161460, V4046
Sgr; estrellas con una u´nica l´ınea: BD+05378). Una de estas estrellas con doble l´ınea bi-
naria espectrosco´pica, V4046 Sgr, es una estrella no estudiada en el proyecto SACY pero
propuesta por Torres (2003) para ser otro posible miembro, fue confirmada como miembro
con alta probabilidad en el ana´lisis final de Torres (2006). V4046 Sgr es una interesante
estrella aislada con doble l´ınea binaria espectrosco´pica CTTs con un disco circumbinario
Stemples y Gahm (2004). Tiene una compan˜era o´ptica de´bil o tenue, GSC 7396-0759.
4.2.2. Upper Centaurus -Lupus (UCL) y Lupus Centaurus Crux
(LCC)
El complejo Sco-Cen OB (Sco OB2) es el ma´s cercano de esta clase al Sol, se encuentra
dividido en tres subgrupos Upper Scorpius (US edad 5-6 M an˜os), Upper Centaurus-Lupus
(UCL edad 15 millones an˜os), y Lower Centaurus-Crux (LCC edad 17 millones an˜os)(Geus,
de Zeeuw, & Lub 1989).
La asociacio´n US fue estudiada extensivamente en an˜os pasados, pero UCL y LCC tienen
relativamente poca atencio´n haciendo que se haga un estudio profundo de estos grupos
los cuales se encuentran en el rango de edad necesario para entender la evolucio´n estelar
en estrellas de baja masa en la etapa de la pre-secuencia principal. Se encuentran a una
distancia de 140±2 pc y 118±2 pc (de Zeeuw et al. 1999) respectivamente. Del estudio
realizado por Mamajek et al 2002, en la tabla 4.5 se encuentran algunas caracter´ısticas de
algunos miembros de estos grupos.
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Tabla 4.5: Caracter´ısticas estrellas de UCL y LCC. Columna 1: Nu´mero de la estrella; Columna
2: Identificacio´n de la estrella; Columna 3: Nombre de la estrella; Columna 4: Grupo; Columna
5: RA; Columna 6: Dec; Columna 7: Tipo espectral; Columna 8: Distancia (pc); Columna 9:
Referencia.
No. ID Nombre Grupo α(2000.0) δ(2000.0) SpT d(pc) REF
1 2MASS J13375730 CD 408031 UCL 13 37 57.2959 -41 34 41.826 K0IV 97.75 1,1,1
2 HD 119022 HD 119022 UCL 13 43 08.6939 -69 07 39.468 G5IV (124.22) 1,1
3 2MASS J13475054-4902056 CD 488486 UCL 13 47 50.5514 -49 02 05.521 G9IVe 148.14 1,1,1
4 HD 120411 HD 120411 UCL 13 50 06.2795 -40 50 08.886 G9IVe (125.94) 1,1
5 HD 120812 HD 120812 UCL 13 52 47.7974 -46 44 09.214 F8V 144.55 1,1,1
6 2MASS J14375022-5457411 TYC 8683-0242-1 UCL 14 37 50.2250 -54 57 41.110 KIVe 131.75 1,1,1
7 HD 329929 TYC 8317-0551-1 UCL 15 46 51.7907 -49 19 04. 715 K0V 132.45 1,1,1
8 HD 141521 HD 141521 UCL 15 51 13.7326 -42 18 51.336 G8IV (153.37) 1,1
9 2MASS J 15565905-3933430 CD 3910243 UCL 15 56 59.0498 -39 33 43.047 K0Ve 174.21 1,1,1
10 HD 143358 HD 143358 UCL 16 01 07.9286 -32 54 52.522 G1V 131.57 1,1,1
11 V*MZLup MZ Lup UCL 16 01 08.969 -33 20 14.23 G5IVe 175.74 1,1,1
12 HD 143677 HD 143677 UCL 16 03 45.3674 -43 55 49.262 K0IV (142.85) 1,1
13 2MASS J16035250-3939013 TYC 7855-1106-1 UCL 16 03 52.499 -39 39 00.91 K3V 140.05 1,1,1
14 2MASS J16054499-3906065 CD 3810866 UCL 16 05 45.0015 -39 06 06.554 K0Ve 130.03 1,1,1
15 2MASS J16135801-3618133 CD 3510827 UCL 16 13 58.01 -36 18 13.4 K0Ve 123.45 1,1,1
16 2MASS J16145207-5026187 CD 5010271 UCL 16 14 52.07 -50 26 18.8 K1V 129.87 1,1,1
17 HD 147402 HD 147402 UCL 16 23 29.5468 -39 58 00.790 G3IV 169.20 1,1,1
18 2MASS J16273054-3749215 CD 3710801 UCL 16 27 30.5503 -37 49 21.659 K0IV 180.18 1,1,1
19 HD 148187 HD 148187 UCL 16 27 52.3347 -35 47 00.368 G6IV (117.09) 1,1
20 2MASS J16314204-3505171 TYC 7353-2640-1 UCL 16 31 42.0436 -35 05 17.199 K0V 142.65 1,1,1
21 HD 321857 HD 321857 UCL 16 39 59.30 -39 24 59.3 G8V 215.98 1,1,1
22 HD 150372 HD 150372 UCL 16 42 23.9962 -40 03 29.674 G5IVe 199.20 1,1,1
1 TYC 9212-2011-1 2MASS J10574936-1 LCC 10 57 49.3734 -69 13 59.966 K1Ve 102.45 1,1,1
2 HD 102458 TWA19E LCC 11 47 24.5447 -49 53 03.023 G4V (103.95) 1,1
3 HD 104919 HD 104919 LCC 12 04 48.8761 -64 09 55.396 G9V 119.61 1,1,1
4 HD 105070 HD 105070 LCC 12 05 47.4808 -51 00 12.063 G2IV (102.24) 1,1
5 2MASS J12061352-5702168 CD 564292 LCC 12 06 13.53 -57 02 16.8 G8IV 154.32 1,1,1
6 2MASS J12094184-5854450 CD 584411 LCC 12 09 41.864 -58 54 45.04 K3 111.11 1,1,1
7 2MASS J12113142-5816533 CD 574328 LCC 12 11 31.4286 -58 16 53.186 G9Ve 107.64 1,1,1
8 HD 105923 HD 105923 LCC 12 11 38.1481 -71 10 36.043 G8V 98.52 1,1,1
9 2MASS J12123577-5520273 CD 544621 LCC 12 12 35.7587 -55 20 27.290 K0Ve 108.22 1,1,1
10 2MASS J12143410-5110124 CD 506815 LCC 12 14 34.0837 -51 10 12.524 G9V 106.26 1,1,1
11 2MASS J12145229-5547037 CD 554499 LCC 12 14 52.3069 -55 47 03.586 G9Ve (106.15) 1,1
12 2MASS J12192161-6454101 CP 641859 LCC 12 19 21.6380 -64 54 10.332 K3V 102.66 1,1,1
13 HD 107441 HD 107441 LCC 12 21 16.4830 -53 17 44.905 G8IV 107.41 1,1,1
14 2MASS J12220430-4841248 CD 477559 LCC 12 22 04.31 -48 41 24.9 K1Ve 125.62 1,1,1
15 2MASS J12363895-6344436 CP 632367 LCC 12 36 38.9655 -63 44 43.512 K2V 102.77 1,1,1
16 HD 110244 HD 110244 LCC 12 41 18.1804 -58 25 55.946 G7IVe 97.46 1,1,1
17 HD 311894 HD 311894 LCC 12 44 34.81242 -63 31 46.269 K3Ve 125.47 1,1,1
18 HD 111227 HD 111227 LCC 12 48 07.7912 –44 39 16.802 K0IVe 91.15 1,1,1
19 2MASS J12484818-5635378 CD 554799 LCC 12 48 48.1753 -56 35 37.806 G8IV 132.27 1,1,1
20 2MASS J12582559-7028490 CD 691055 LCC 12 58 25.5824 -70 28 49.212 K0Ve 85.25 1,1,1
21 2MASS J13015069-5304581 TYC 8648-0446-1 LCC 13 01 50.6935 -53 04 58.224 K3Ve 108.45 1,1,1
22 2MASS J13064012-5159386 TYC 8258-1878-1 LCC 13 06 40.1244 -51 59 38.544 K1Ve 112.23 1,1,1
23 2MASS J13142382-5054018 CD 507600 LCC 13 14 23.83 -50 54 01.9 G9IVe 129.87 1,1,1
24 2MASS J13175694-5317562 CD 525536 LCC 13 17 56.93 -53 17 56.187 G5IV 166.94 1,1,1
25 HD 116099 TYC 8248-0538-1 LCC 13 22 04.4644 -45 03 23.180 G2IV 139.66 1,1,1
26 V*MP Mus PDS66 LCC 13 22 07.5473 -69 38 12.195 K1Ve 87.43 1,1,1
27 HD 116650 HD 116650 LCC 13 25 47.8329 -48 14 57.866 G2V (104.27) 1,1
28 HD 117524 HD 117524 LCC 13 31 53.6139 -51 13 33.192 G8V (166.94) 1,1
29 HD 117884 HD 117884 LCC 13 34 20.2590 -52 40 36.118 G2IV 105.26 1,1,1
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4.2.3. Twa Hydra
Twa Hydra fue la primera de las asociaciones cercanas descubiertas, tiene un gran
nu´mero de estrellas binarias, como por ejemplo: TWA 3A (Hen-3-600), binaria separada
1.5”, se cree que una de las componentes es binaria de doble l´ınea espectrosco´pica con
gran periodo. Una de las propiedades ma´s enigma´ticas de la asociacio´n Twa Hydra es la
ausencia de estrellas F, G y tempranas K. Se considera que en esta asociacio´n esta el mejor
prototipo de estarellas TTauri aisladas, y clasificadas como TTauri cla´sicas con una edad
de ma´s o menos 10 millones de an˜os Twa 1A (Rucinsky & Krautter 1993).
Tabla 4.6: Caracter´ısticas estrellas Twa Hydra. Columna 1: Nu´mero de la estrella; Columna
2: Identificacio´n de la estrella; Columna 3: Nombre de la estrella; Columna 4: Grupo; Columna
5: RA; Columna 6: Dec; Columna 7: Tipo espectral; Columna 8: Distancia (pc); Columna 9:
Referencia.
No. ID Nombre Grupo α(2000.0) δ(2000.0) SpT d(pc) REF
1 V*TW Hya TWA1 Twa Hydra 11 01 51.9063 -34 42 17.021 K6Ve (56.4) 2
2 2MASS J11102788-3731520 Hen 3-600 Twa Hydra 11 10 27.88 -37 31 52.0 M4Ve 42. 2
4.2.4. Tucana Holorogium (TUC/HOR)
Esta asociacio´n tiene una edad aproximada de ∼ 30 Millones de an˜os a una distancia
de 40 pc. tiene presencia de estrellas con alta rotacio´n, abundancia de Litio y un gran
flujo de rayos x, adema´s se encuentran muchas estrellas de la etapa Post-TTauri siendo
estrellas de la pre-secuencia principal, lo que la hace un excelente objeto de estudio para
entender la evolucio´n estelar en estas etapas. Una muestra de 6 estrellas que conforman a
Tucana-Holorogium se describen en la Tabla 4.7.
Tabla 4.7: Caracter´ısticas estrellas Tucana-Holorogium .Columna 1: Nu´mero de la estrella; Co-
lumna 2: Identificacio´n de la estrella; Columna 3: Nombre de la estrella; Columna 4: Grupo;
Columna 5: RA; Columna 6: Dec; Columna 7: Tipo espectral; Columna 8: Distancia (pc); Co-
lumna 9: Referencia.
No. ID Nombre Grupo α(2000.0) δ(2000.0) SpT d(pc) REF
1 HD 8558 HD 8558 TUC 01 23 21.2549 -57 28 50.694 G7V (49.28)
2 HD 9054 HD 9054 TUC 01 28 08.6593 -52 38 19.1467 K1V (37.14)
3 2MASS J01521461-5219332 GSC 8047-0232 TUC 01 52 14.6272 -52 19 33.064 K2Ve 89 3
4 HD 13183 HD 13183 TUC 02 07 18.0588 -53 11 56.529 G7V (50.17)
5 HD 12894 HD 12894 TUC 02 04 35.1189 -54 52 54.081 F4V (47.23)
6 HD 13246 HD 13246 TUC 02 07 26.1255 -59 40 45.948 F7V (44.96)
CAPI´TULO 5
RESULTADOS
5.1. Exceso en la Magnitud U
En el espectro electromagne´tico de las estrellas de la presecuencia principal se eviden-
cia un exceso en el continuo respecto a las estrellas de la secuencia principal, este exceso
es atribuido o dos posibles procesos: 1) segu´n el modelo de acrecio´n magnetosfe´rica a los
procesos de acrecio´n presentes en las estrellas TTauri debido al material que cae desde
el disco circumestelar hacia la estrella por las l´ıneas de campo magne´tico, este material
alcanza las velocidades de ca´ıda libre generando una regio´n de choque, en consecuencia
puntos calientes en la foto´sfera estelar que son los responsables de generar una luminosidad
extra y por lo tanto producir el exceso en el continuo 2) Actividad cromosfe´rica presente
en las estrellas que ya esta´n en la etapa post TTauri, debido a que estas estrellas presentan
nu´cleo radiativo y convectivo dando lugar a la actividad magne´tica lo que genera este ex-
ceso presente en el continuo. Como este exceso es ma´s prominente en las regiones corridas
al azul (Longitudes cortas del espectro electromagne´tico), es ma´s notorio en la magnitud
U, Batalha et al. [37].
Para poder medir esta contribucio´n al continuo, tomamos una muestra de estrellas de
la secuencia principal (esta muestra es tomada de un estudio exhaustivo observacional
realizado por Kenyon y Hartmann en el 1995 (KH95) de estrellas pertenecientes a la
secuencia principal donde calcularon entre otras magnitudes f´ısicas la correccio´n Bolome´-
trica, temperatura efectiva, ı´ndices de colores etc) con sus datos fotome´tricos realizamos
una comparacio´n con los datos obtenidos de nuestra muestra de estrellas.
Una vez obtenida la fotometr´ıa UBV IR para las estrellas jo´venes de nuestra muestra (ta-
bla 4.3), el paso a seguir, es medir las magnitudes absolutas en los diferentes filtros, para
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ello aplicamos la ecuacio´n 11 de Pogson. Las distancias a las estrellas se calcularon a par-
tir de los paralajes trigonome´tricos reportados en SIMBAD, y en algunos casos distancias
reportadas en la literatura. Como las asociaciones bajo estudio son muy cercanas al Sol,
podemos despreciar los efectos por extincio´n.
Teniendo los datos de las magnitudes absolutas de nuestra muestra, realizamos gra´ficos
de ı´ndices de colores (U-V) Vs (B-V), (V-I) Vs (B-V), (V-R) Vs (B-V), (V-R) Vs (V-I),
(U-V) Vs (V-I) Figs. 5.1, 5.2, 5.3.
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Figura 5.1: Gra´fica ı´ndice Color (U-V) Vs ı´ndice Color (B-V)
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Figura 5.2: Son gra´ficas de ı´ndice de color (V-I) Vs ı´ndice de color (B-V) y (V-R) Vs (B-V) respecti-
vamente, se observa que las estrellas de la muestra no presentan variabilidad en el ı´ndice de color (V-I),
(V-R). Sin embargo, la estrella Twa3A presenta discrepancia con lo esperado respecto a la secuencia
principal por ser un sistema binario.
47
0
0.5
1
1.5
2
2.5
3
3.5
0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.5
(U
-V
)
(V-I)
secuencia principal
LCC
UCL
BPMG
TUC
PDS
ATMic
Twa3A
Twa1A
V4046Sgr
AUMic
(a)
(b)
Figura 5.3: a) Gra´fica de ı´ndice de color (U-V) Vs ı´ndice de color (V-I), se observa que las estrellas
de la muestra presentan variabilidad en el ı´ndice de color (U-V), la estrella Twa1A tiene un exceso en
el ı´ndice de color (U-V) acorde a lo esperado ya que es una t´ıpica estrella cla´sica TTauri. b) ı´ndice de
color (V-R) Vs ı´ndice de color (V-I) las estrellas tienen un comportamiento t´ıpico esperado respecto a las
estrellas de la secuencia principal, aunque para la estrella Twa3A no esta´ acorde a lo esperado respecto
de la secuencia principal, por ser un sistema binario.
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En la gra´fica de (U-V) Vs (B-V), notamos que a partir del valor 0.8 las estrellas de nuestra
muestra comienzan a separarse de la secuencia principal, lo que nos permite pensar que
desde ese ı´ndice de color (B-V) las estrellas muestran el exceso en la magnitud U. Esto se
debe a que las estrellas de la presecuencia principal a partir de este valor son ma´s brillan-
tes que las estrellas de la secuencia principal, dando origen a los procesos anteriormente
mencionados.
Para un (B-V) dado para las estrellas de la presecuencia principal de nuestra muestra, y
por medio del me´todo de interpolacio´n se calcula el color (U-V) que se esperar´ıa para una
estrella de la secuencia principal y asumiendo que la magnitud V es constante, podemos
calcular la Magnitud U (UKH) esperada para la secuencia principal por medio de:
UKH = (U − V ) + V (1)
Para calcular la magnitud U de nuestras estrellas (U?) utilizamos la expresio´n:
U? = mu − 5 ∗ log( d
10pc
) (2)
Realizando una resta aritme´tica entre las magnitudes (U? − UKH), tenemos el exceso en
la magnitud U (Uexc) presente en el continuo de las estrellas jo´venes Fig. 5.4. Debido a
la ambigu¨edad presente en los dos efectos, que afectan las mismas l´ıneas de emisio´n, es
dif´ıcil distinguir cua´l de estos esta dominando y as´ı saber cua´les estrellas estan acretando
material y en cua´les el proceso que esta´ dominando es el de actividad cromosfe´rica.
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Figura 5.4: Gra´fica Exc (U) Vs ı´ndice de color (B-V), tenemos que estrellas jo´venes como Twa1A,
Twa3A, ATMic, V404Sgr y PDS66 presentan un exceso menor a medida que la edad va aumentando, lo
que sugiere que los procesos de acrecio´n se van atenuando al punto de desaparecer conforme la estrella
evoluciona en el tiempo y acorde a las predicciones del tiempo de vida de los discos alrededor de las
estrellas TTauri.
Nosotros proponemos que estrellas que muestren un exceso mayor a 0.2 Magnitudes en
la banda U para nuestra muestra Fig. 5.4, tiene presente los dos procesos: Acrecio´n y
Actividad cromosfe´rica, y estrellas que este´n por debajo de este valor solo presentan el
proceso de actividad cromosfe´rica ya que el de acrecio´n tiene sus finales en edades muy
tempranas 10 Millones de an˜os. siguiendo este criterio encontramos en nuestra muestra 4
estrellas que presentan un exceso mayor a 0.2 Magnitudes en la banda U, estas estrellas
son: Twa1A, Twa3A, V4046Sgr y PDS66, siendo las estrellas TTauri en nuestro estudio.
Como vemos que debe existir una relacio´n entre el ancho equivalente EW(Hα) y el exceso
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observado en la magnitud U, realizamos la gra´fica (5.5) donde la traza a puntos indica la
transicio´n de absorcio´n a emisio´n de la l´ınea Hα, notamos que esta transicio´n se da para
un color (B-V) aproximado de 0.8 Fig.5.5.
Con el propo´sito de estudiar la evolucio´n estelar en estrellas jo´venes en edades compren-
didas entre los 3-30 millones de an˜os, en nuestra muestra tenemos que UCL y LCC se
encuentran en un rango intermedio que nos proporciona informacio´n del fin de la etapa
TTauri y el comienzo de la pos-TTauri. Observamos que estas asociaciones se encuentran
por encima del valor esperado (cruces rojas Fig. 5.5) que nos indica que estas estrellas
como se encuentran en la fase donde se ha acretado el material del disco, entran en un
proceso de acelaracio´n angular, lo que disminuye sus periodos de rotacio´n y eleva su acti-
vidad cromosfe´rica elevando los niveles de EW(Hα).
Aplicamos el me´todo de regresio´n l´ıneal para encontrar la expresio´n 3, que representa la
correlacio´n existente entre el EW(Hα) y el Exceso medido en la magnitud U. En la gra´fica
5.6 mostramos los valores reportados en este trabajo.
δU = (−0.027± 0.0047)EW (Hα) + (0.118± 0.0095) (3)
51
-4
-2
0
2
4
0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2 1.4 1.6 1.8 2
E W
( H
a )
(B-V)
Nuestra Muestra
BPMG Scholz
Tuc-Hor Scholz
Twa Hyd Scholz
Figura 5.5: Gra´fica EW(Hα) Vs ı´ndice de color (B-V), el rango de EW(Hα) esta´ (4,-4) debido que en
este intervalo se encuentran las estrellas que esta´n en la transicio´n de TTauri a PostTTaiuri, donde se
solapan el proceso de acrecio´n y la actividad cromosfe´rica
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Figura 5.6: Correlacio´n observada para estrellas de nuestra muestra, la traza (negro) a puntos determina
la transicio´n entre absorcio´n y emisio´n de l´ınea Hα, la traza (verde) a puntos es la correlacio´n encontrada.
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5.1.1. Velamiento (r)
Las estrellas de baja masa TTauri evidencian la presencia de un disco de gas y polvo
circumestelar que esta´ acretando material hacia la superficie estelar por medio de las l´ıneas
de campo magne´tico; la prueba que estos disco esta´n acretando es debido a un exceso pre-
sente en el continuo o´ptico y ultravioleta, a este exceso se le conoce como el velamiento (r).
Los modelos de acrecio´n magnetosfe´rica le atribuyen el velamiento a las manchas calientes
producidas por el material que cae del disco hacia la estrella, como este material alcanza
velocidades de ca´ıda libre, generan una zona de choque en la superficie estelar produciendo
dichas manchas, estas tienen temperaturas ma´s altas que la de la foto´sfera estelar y emiten
un flujo continuo similar al de la radiacio´n de un cuerpo negro, con el pico ma´ximo en
el UV. Por lo tanto el espectro observado de las estrellas TTauri es caracterizado por un
exceso de flujo en la regio´n azul del espectro electromagne´tico en el o´ptico, y con l´ıneas de
absorcio´n menos profundas de lo esperado para estrellas del mismo tipo espectral que no
presentan disco de acrecio´n.
El velamiento puede ser medido por la comparacio´n de l´ıneas fotosfe´ricas observadas en
las TTauri con espectros de estrellas esta´ndar del mismo tipo espectral y preferiblemente
de la misma luminosidad, adema´s, deben de ser estrellas con baja actividad cromosfe´ri-
ca, as´ı las l´ıneas fotosfe´ricas no son afectadas por cualquier feno´meno externo a la foto´sfera.
El velamiento r se define como la razo´n entre el flujo del exceso del continuo con el flujo
fotosfe´rico, siendo este u´ltimo el flujo de la estrella sin efectos externos a ella, as´ı:
r =
Fexc
F?
(4)
como el flujo observado es igual a la suma del flujo fotosfe´rico mas el flujo emitido por las
manchas calientes, se puede escribir como:
Fobs = Fexc + F? (5)
llevando la ecuacio´n 5 a la ecuacio´n 4, entonces el velamiento r es:
r =
Fobs
F?
− 1 (6)
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de tal manera que para medir el velamiento presente en los espectros de las estrellas TTauri
debemos conocer el flujo observado de la estrella y compararlo con el flujo fotosfe´rico, que
es igual al flujo que tendra´ la foto´sfera estelar sin la presencia de agentes externos a ella.
Una te´cnica muy usada para calcular el velamiento, es la funcio´n de autocorrelacio´n; este
me´todo, se basa en una la funcio´n de autocorrelacio´n que da una estimacio´n del comporta-
miento del perfil de l´ınea espectral, en esencia, un promedio del perfil de l´ınea. Cuando se
normaliza esta funcio´n, la altura del pico de la correlacio´n mide uno, entonces el nivel del
continuo de la funcio´n de autocorrelacio´n da una medida aproximada de la profundidad
de la l´ınea. Mientras el ancho del pico de la funcio´n de autocorrelacio´n puede ser usado
para comparar el ancho de la l´ınea.
En el me´todo de la autocorrelacio´n (AC) se comparan los espectros del objeto (estrella
jo´ven) y esta´ndar (estrella del mismo tipo espectral, pero de la secuencia principal) pa-
ra un determinado orden espectral. La comparacio´n se hace a trave´s del producto de las
transformadas de Fourier de los espectros. El resultado es una funcio´n (autocorrelacio´n)
que presenta un ma´ximo, de tal forma que si el ancho de la AC es delgado, los espectros de
la estrella jo´ven y la esta´ndar son muy parecidos, por el contrario si el ancho es muy grande
y el pico es achatado, el espectro de la estrella jo´ven y la esta´ndar son muy diferentes.
La funcio´n de autocorrelacio´n fue formalmente descrita por Tonry y Davis (1976). Si g(n)
es el espectro del objeto y t(n) el espectro esta´ndar y considera´ndolas funciones perio´dicas
con (T=N). La autocorrelacio´n entre g y t esta´ definida por:
c(k) =
1
Nσgσt
G(k)T ∗(k) (7)
donde G(k) =
∑
g(n)exp(−2pink
N
) y T (k) =∼ t(n)exp(−2pink
N
) son las transformadas de
Fourier de g(n) y de t(n) respectivamente, σg =∼ g(n)2 y σ =∼ f(n)2 que es el rms. para
un caso particular donde g(n) = αt(n)b(n − δ), con α y δ constantes a determinar, la
funcio´n g es un multiplo de t, desplazada δ unidades y convolucionada por una funcio´n
b(n). Entonces los coeficientes α y δ pueden ser calculados mediante un ajuste entre g y
t. Ape´ndice A.
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5.1.2. Autocorrelacio´n con espectros de MBM12
Usamos la tarea fxcor del programa IRAF para calcular la funcio´n de autocorrelacio´n.
Para obtener una buena correlacio´n entre los espectros de las estrellas TTauri y los de las
estrellas esta´ndar, estos deben ser muy parecidos, con perfiles de l´ıneas similares.
Definimos bandas del espectro electromagne´tico donde podamos calcular la AC, ya que no
podemos calcular la AC en todo el espectro completo debido a la presencia de las l´ıneas
de emisio´n por que perturban las medidas. Se procuro´ comparar espectros de estrellas
con los de los esta´ndar que tuvieran caracter´ısticas similares, teniendo en cuenta las que
presentaran las mismas l´ıneas en absorcio´n en ambos espectros.
En las figuras 5.7 y 5.8 podemos observar una comparacio´n entre el espectro de la estrella
LkHα264 con el espectro de la estrella RXJ0255.4+2005 ambos en alta resolucio´n, en
intervalos de 100A˚ cubriendo el rango espectral de 6000A˚ a 6800A˚. Con los valores de los
picos de la AC y por medio de la relacio´n 6 podemos calcular el velamiento de la siguiente
manera:
r =
AC(TT )
AC(OT )
− 1 (8)
donde AC(TT) es el alto del pico de la AC entre el espectro de la estrella esta´ndar y ella
misma y AC(OT) es el alto del pico de la AC entre la estrella LkHα264 (objeto) y la
esta´ndar, los valores de velamiento para esta estrella se muestran en la tabla 5.1.
Tabla 5.1: Velamiento LkHα264 con alta resolucio´n
Ventanas r (velamiento)
6005-6080 0.2310
6080-6117 0.1624
6134-6175 0.1582
6203-6226 0.1456
6250-6300 0.1253
6393-6419 0.1107
6435-6455 0.09
Para los espectros en baja resolucio´n Fig. 5.10 de las estrellas LkHα264 y la esta´ndar
E02553+2018 el velamiento se calcula por:
r =
EW (TT )
EW (OT )
− 1 (9)
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Figura 5.7: Espectro en alta resolucio´n de la estrella LkHα264 y espectro referencia RXJ0255.4+2005.
Se detalla el velamiento y el exceso del continuo (a), (b), (c) y (d)
donde EW(TT) es el ancho del pico de la AC entre el espectro de la estrella esta´ndar con
ella misma y EW(OT) es el ancho del pico de la AC entre la estrella LkHα264 (objeto) y
la esta´ndar, los valores de velamiento para esta estrella se muestran en la tabla 5.2.
Tabla 5.2: Velamiento LkHα264 con baja resolucio´n
Ventanas r (velamiento)
4200-4320 0.66
4367-4720 0.5
5030-5158 0.4
5196-5304 0.09
5357-5863 0.2
5881-6520 0.19
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Figura 5.8: Continuacio´n del espectro en alta resolucio´n de la estrella LkHα264 y espectro referencia
RXJ0255.4+2005. Se detalla el velamiento y el exceso del continuo (a), (b), (c) y (d)
5.2. Mediciones de los anchos equivalentes de nues-
tras observaciones en CASLEO
Para las observaciones realizadas en CASLEO, medimos los anchos equivalentes de la
l´ınea Hα, en la gra´ficas 5.12, 5.13 y 5.14. Los valores se muestran en la tabla 5.3. Encon-
tramos que los valores calculados esta´n acordes a los publicados en la literatura.
Para TWA1 el ancho equivalente de la l´ınea Hα es de -185.17 A˚, lo que nos indica es una
estrella de tipo TTauri jo´ven que tiene un disco de gas y polvo alrededor de ella acretando
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Figura 5.9: Resultado de la correlacio´n entre el espectro en alta resolucio´n de la estrella LkHα264 y el
espectro referencia RXJ0255.4+2005 en las diferentes ventanas (a), (b), (c) y (d)
material hacia la superficie estelar, generando el exceso presente en las estrellas TTauri.
En este trabajo no fue medido el exceso en la magnitud U pero se estima que debe estar
por el orden de 0.8-1.1 magnitudes.
Tabla 5.3: Datos calculados para las estrellas de nuestra muestra a partir de las observaciones en CAS-
LEO .Columna 1: Nu´mero de la estrella; Columna 2: Identificacio´n de la estrella; Columna 3: EW(Hα)A˚;
Columna 4: Exceso magnitud U
No. Nombre Grupo EW(Hα)A˚ Exceso U
1 MML30 LCC -0.27 0.17
2 MML33 LCC 1.91 -0.09
3 MML47 UCL -0.50 0.05
4 MML72 UCL 0.66 0.08
5 MML73 UCL 0.90 -0.05
6 TWA1 Tw Hydra -185.17 ...
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Figura 5.10: Espectros en baja resolucio´n de la estrella LkHα264 y espectro referencia E02553+2018.
Se detalla el velamiento y el exceso del continuo (a), (b), (c) y (d)
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Figura 5.11: Gra´fica de velamiento (r) Vs longitud de onda. A medida que nos desplazamos hacia la
derecha del espectro electromagne´tico el velamiento disminuye como se espera. Mostrando que a longitudes
corridas al azul el velamiento es mayor que hacia el rojo.
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Figura 5.12: Fits de la l´ınea Hα observados en CASLEO. Se muestra que esta l´ınea es ma´s ancha de lo
esperado, demostrando que las estrellas esta´n activas cromosfe´ricamente
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Figura 5.13: Las gra´ficas (a) y (b) son fits de la l´ınea Hα de nuestras mediciones en CASLEO, (c) y (d)
son estrellas esta´ndar, que nos determinan el fit esperado para la l´ınea Hα con el mismo tipo espectral
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Figura 5.14: Fit de la l´ınea Hα para la estrella Twa1A, se evidencia un amplio ancho equivalente que
indica procesos de acrecio´n
CAPI´TULO 6
CA´LCULO TASAS DE ACRECIO´N
6.1. Tasa de Acrecio´n por Fotometr´ıa
En 1998 Gullbring et al. realizaron medidas de tasas de acrecio´n en estrellas TTauri
en la nube molecular de Taurus, los resultados de estas mediciones se basaron en espectro-
fotometr´ıa de resolucio´n intermedia en el rango de 3200-5200A˚, rango en el cual se puede
medir el exceso de emisio´n observado en estrellas TTauri producido por la acrecio´n.
En ese estudio mostraron que el exceso de radiacio´n en la banda U esta´ estrechamente rela-
cionado con las luminosidades de acrecio´n derivadas all´ı. Con este resultado, se demuestra
que la fotometr´ıa y el tipo espectral se pueden combinar para producir estimaciones de
tasas de acrecio´n para otras estrellas TTauri que se encuentren en diferentes nubes mole-
culares, sin requirir de espectrofotometr´ıa detallada por medio de las siguientes relaciones:
log
(
Lacc
L
)
= 1.09 ∗ log(Lexc) + 0.98 (1)
siendo Lexc = LMU,? − LMU,KH95 , LMU,? la luminosidad calculada en el filtro U para las
estrellas de la muestra, LMU,KH95 la Luminosidad esperada, que en este caso es el medida
por KH95 para estrellas de la secuencia principal. Para saber cual es la Luminosidad
esperada, se tomo los valores del color (B - V) de la muestra de estrellas y se interpola
por el me´todo de Lagrange para as´ı conocer el (U - V) esperado y como conocemos el V
de la estrellas, por medio de la operacio´n aritme´tica “suma”, se despeja la Magnitud U
esperada, y de all´ı calculamos LMU,KH95 , y
Lacc ' 0.8GM?M˙
R?
(2)
donde G es la constante de gravitacio´n, M? y R? la masa y el radio de la estrella. la masa
se tomo de la literatura, mientras que el radio se calculo´ por medio de la ecuacio´n 19 (Cap.
2).
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La Luminosidad de la estrella en el filtro U se calcula por medio de la ecuacio´n 16 (cap.
2) aplicada en la magnitud U, en esta ecuacio´n se debe conocer la Magnitud Bolome´trica
(MBol ecuacio´n 12 Cap. 2) de la estrella previamente, como sabemos Mbol es la magnitud de
la estrella como la ver´ıamos en todo el espectro electromagne´tico, as´ı que debemos calcular
la respectiva correccio´n bolome´trica de la muestra, para ello se utiliza la aproximacio´n que
calcularon KH95 de la correcio´n Bolome´trica para las estrellas de la secuencia principal,
se realiza un gra´fico de (BC) Vs (B - V), donde se traza la l´ınea de la secuencia principal,
y por el me´todo de interpolacio´n de Lagrange, se calcula la correccio´n bolome´trica para
un (B - V) dado (Fig 6.1).
Figura 6.1: Correccio´n Bolome´trica para estrellas de la secuencia principal derivada de HK95
Las magnitudes de estas tasas de acrecio´n en las TTauri tienen importantes implicaciones
para el entendimiento de la evolucio´n de los discos protoplanetarios.
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Tabla 6.1: Tasas de Acrecio´n por Fotometr´ıa
Nombre M˙ (M/an˜o) log M˙ Edad Aso
PDS66 7.0× 10−09 -8.15 15 LCC
V4046Sgr 8.63× 10−12 -11.07 11 BPMG
TWA 1 1.78× 10−08 -7.75 8 TWA
TWA 3A 8.65× 10−10 -9.07 8 TWA
6.2. Tasa de Acrecio´n por Espectroscop´ıa
Como sabemos, las estrellas TTauri presentan un exceso en el continuo debido a los
procesos de acrecio´n y actividad cromosfe´rica presentes en ellas, para nuestra muestra de
estrellas tenemos espectros tomados con los espectro´metros FEROS, CAFOS.
Una vez obtenido el velamiento, usamos estos valores para calcular la luminosidad de la
acrecio´n Lacc para cada miembro de MBM12, para esto es preciso tener conocimiento
de los valores de las magnitudes y correcciones Bolome´tricas en el filtro V de la estrella y
de la mancha caliente, originada por el choque de material durante los procesos de acrecio´n.
Segu´n Hartigan [38] y desde el modelo de capa l´ımite determina que hay una relacio´n entre
la luminosidad de la mancha caliente y la tasa de acrecio´n, la luminosidad de acrecio´n esta
dada por:
log(
Ls
L?
) = log(2r) + 0.4(BCV,? −BCV,s) (3)
donde Ls es la luminosidad de la mancha que asumiremos es igual a la luminosidad de
acrecio´n. El termino 2r indica que la BCv(?) = −0.60 mag de acuerdo con KH95. La
correccio´n bolome´trica de la mancha BCv(s) depende de la temperatura de la mancha a
que esta se encuentra. Una primera aproximacio´n de este valor para una temperatura de
la mancha Ts, se obtiene asumiendo que el espectro de la estrella patro´n tiene un continuo
no estelar de tipo de cuerpo negro a una temperatura T = TS. El espectro resultante es
comparado con el espectro objeto. Una temperatura de la mancha es aquella para la cual
los cuadrados de las diferencias entre los espectros esta´ndar y el objeto son mı´nimas. Con
este me´todo es mucho ma´s simple obtener los valores de Ts para MBM12 varian entre
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Tabla 6.2: Tasas de Acrecio´n por Espectroscop´ıa
Nombre M˙ (M/an˜o) log M˙ Edad Aso
LkHα262 2.45× 10−08 -7.61 3 MBM12
LkHα263 7.76× 10−08 -7.11 3 MBM12
LkHα264 2.18× 10−08 -7.66 3 MBM12
RXJ0258.3+1947 3.08× 10−08 -7.42 3 MBM12
S18 1.23× 10−07 -6.91 3 MBM12
8000K y 10000K. Estos valores de temperatura Ts son similares a los obtenidos por Har-
tigan, Edwards y Ghandour (1995)(Ts = 10000K).
Para este valor de temperatura se puede usar la correccio´n bolome´trica para la mancha
igual a BCV (s) = −0.4 magnitudes variando en el orden de ≈ 0.3mag para temperaturas
entre 6000K < Ts < 12000K.
La tasa de acrecio´n que se encuentra por este me´todo para las estrellas TTauri en MBM12
calculada por el velamiento medido para MBM12 se muestran en la tabla 6.2
CAPI´TULO 7
CONCLUSIONES
1. En el modelo propuesto por Matt et al. para la evolucio´n rotacional de estrellas de
baja masa, adoptan una expresio´n teo´rica para calcular la tasa de acrecio´n descrita en la
siguiente ecuacio´n:
M˙ =
MD
ta
e−
t
ta (1)
esta expresio´n esta´ dependiendo de la masa inicial del disco (MD) que es igual a la cantidad
de masa que puede ser acretada desde un tiempo inicial t=0 → ∞, ta es la escala de
tiempo de decaimiento del material del disco que cae hacia la estrella. Ellos adoptan dos
valores iniciales para la masa del disco, MD = 0.1 y 0.01M para altos y bajos acretores
respectivamente y un ta = 10
6 an˜os. Como ta es la escala de tiempo de decaimiento y este
esta´ relacionado con el tiempo de vida de los discos protoplanetarios le da una relevancia
a la hora de crear los modelos que explican la evolucio´n estelar en estrellas jo´venes y
formacio´n planetaria, as´ı que la medida obtenida para esta escala de tiempo de manera
observacional es de gran importancia a la hora de evaluar los modelos f´ısicos que explican
la evolucio´n estelar en estrellas jo´venes. Una manera observacional de calcular ta es a partir
de los excesos en la banda U medidos fotome´tricamente y ajustando una curva de tipo
exponencial.
En la Fig. 7.1 ajustando la curva exponencial propuesta por Matt et al. con los datos
obtenidos de los excesos en la magnitud U, calculados para nuestra muestra, encontramos
que ta tiene un valor de (10.17 ±0.589) Millones de an˜os. El resultado obtenido da un
orden de magnitud mayor al adoptado por Matt et al. (ta = 10
6 an˜os), pero acorde con
los datos reportados en la literatura del tiempo de vida de los discos protoplanetarios (10
Millones de an˜os).
Para este valor de ta los ca´lculos de tasa de acrecio´n dan del orden de 10
−8 a 10−9M/an˜o
acorde con los reportados en la literatura y los calculados en este tesis por los dos me´todos
antes descritos, indicando, adema´s, que el decaimiento de la acrecio´n se comporta de
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Figura 7.1: Excesos medidos para cada una de las estrellas de las asociaciones de nuestra muestra
manera exponencial.
2. Aplicamos el me´todo de regresio´n l´ıneal para encontrar una expresio´n que representa la
correlacio´n existente entre el EW(Hα) y el Exceso medido en la magnitud U.
La relacio´n que encontramos corresponde la expresio´n siguiente:
δU = (−0.027± 0.0047)EW (Hα) + (0.118± 0.0095) (2)
con un factor de correlacio´n r = 0, 89.
A partir de la ecuacio´n 2 podemos encontrar que para un EW(Hα) dado se deduce un
exceso en la magnitud U, afirmando la existencia de la correlacio´n entre estas dos can-
tidades, lo que nos da idea de la evolucio´n estelar en las estrellas jo´venes de baja masa,
activas cromosfe´ricamente, que presentan un disco de acrecio´n circumestelar en la etapa
comprendida entre los 3-30 millones de an˜os.
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Figura 7.2: Excesos medidos para cada una de las estrellas de las asociaciones de nuestra muestra,
notamos que si el EW(Hα) aumenta, las estrellas presentan un exceso mayor en la magnitud U, validando
la hipo´tesis del aumento de la actividad cromosfe´rica con la evolucio´n estelar
3. A pesar que la fotometr´ıa y la espectroscop´ıa no se tomaron simulta´neamente para
realizar los estudios de la tasa de acrecio´n a partir de anchos equivalentes y excesos en la
magnitud U, los resultados alcanzados estuvieron acordes con los reportados en la litera-
tura.
4. Las tasas de acrecio´n que se lograron (10−07 − 10−12) M/an˜o, esta´n acordes con los
reportados en la literatura especializada
5. Aunque se asumieron los valores de fotometr´ıa, correccio´n bolome´trica, temperatura
efectiva, del trabajo de Kenyon y Hartmann del an˜o 1995 para las estrellas de la secuencia
principal, los resultados de las medidas muestran una adecuada tendencia a lo reportado
en la literatura.
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APE´NDICE A
Te´cnica de Correlacio´n Cruzada o Cross Correlation
Es una te´cnica estandar usada para estimar el grado de correlacio´n de los espectros (se-
ries). Los espectros en este caso son: espectro de una estrella a la que se quiere medir la
velocidad, llamado Objeto g(n) y el espectro de una estrella lentamente rotante que se
llamara Template t(n). Estos espectros esta´n discretamente distribuidos en N bins.
El nu´mero de bin n esta relacionado con la longitud de onda
n = Alnλ+B (3)
El espectro se asume como perio´dico con periodo N para ser usado en la transformada
discreta de Fourier y la funcio´n de Correlacio´n.
La Transformada Discreta de Fourier transforma una funcio´n matema´tica en otra, obte-
niendo una representacio´n en el dominio de las frecuencias; la funcio´n original generalmente
se encuentra en el dominio del tiempo. La funcio´n de entrada generalmente es una funcio´n
discreta y de duracio´n finita. Se introduce la frecuencia angular
ωp =
2pin
T
(4)
Los valores de tiempo tk para un intervalo (0, T ), puede ser descrita como
tk =
kT
N
(5)
El exponencial e±
2piintk
T , los signos positivo o negativo se eligen por convencio´n, general-
mente el signo negativo expresa la dependencia del tiempo. Usando la expresio´n anterior
se puede reescribir el argumento de la funcio´n exponencial
e
−2piinK
N (6)
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Ahora se puede construir la transformada Discreta de Fourier para los objetos de ı´nteres
usando
F (k) =
∑
n
f(n)e
−2piink
N (7)
G(k) y T (k) corresponden a la Transformada Discreta de Fourier del espectro de la estrella
y del template
G(k) =
∑
n
g(n)e
−2piink
N (8)
T (k) =
∑
n
t(n)e
−2piink
N (9)
Todas las sumas comienzan en 0 y van hasta N − 1
La sen˜al ruido del espectro, rms, esta descrita por la varianza que representa la media
aritme´tica de las desviaciones respecto a la media. σg y σt corresponden a la sen˜al ruido
de la estrella y template.
σ2g =
1
N
∑
n
g(n)2 (10)
σ2t =
1
N
∑
n
t(n)2 (11)
Adicionalmente se define la relacio´n cruzada o Cross Correlation, es una medida de simi-
litud entre dos sen˜ales, se usa para encontrar caracter´ısticas de una sen˜al desconocida por
medio de la comparacio´n con otra que si se conoce. La Correlacio´n cruzada para funciones
discretas se define como:
f ? g =
∑
m
f ∗mgm+n (12)
Donde ∗ indica el conjugado de la funcio´n, el producto de ambas funciones despue´s de
desplazar una de ellas una distancia (n), as´ı la correlacio´n cruzada para el objeto y el
template es:
C(k) =
1
Nσgσt
G(k)T ∗(k) (13)
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Generalmente la correlacio´n cruzada se normaliza dividiendo entre la desviacio´n estandar
y la media. Proceso que facilita la comparacio´n del template o plantilla con el objeto.
c(n) =
1
Nσgσt
∑
m
g(m)t(m− n) (14)
Si g(n) es exactamente la misma que t(n) pero desplazada d unidades, entonces se tiene
un pico en 1 y n = d.
Para calcular la velocidad se supone ahora que g(n) es un mu´ltiplo α de t(n), pero des-
plazado un factor δ y ensanchado por la convolucio´n con una funcio´n sime´trica b(n) que
es:
g(n) ∼= αt ∗ b(n− δ) (15)
∗ denota la convolucio´n que hace referencia al producto de las dos funciones despue´s de
desplazar una de ellas. Para estimar los para´metros α y δ, se considera la expresio´n:
χ2(α, δ; b) =
∑
n
[αt ∗ b(n− δ)− g(n)]2 (16)
Esta expresio´n muestra como los pesos o contribuciones de las l´ıneas fuertes toman mayor
valor que las l´ıneas de´biles. Esto es importante por que las l´ıneas fuertes van a tener mejor
relacio´n de sen˜al ruido. La ecuacio´n 16 se puede escribir en el espacio de Fourier
χ2(α, δ; b) =
∑
n
[αT (k)B(k)e
−2piikδ
N −G(k)]2 (17)
El primer paso es filtrar cada espectro con una funcio´n de Bandpass para filtrar frecuencias
en un cierto rango, antes de realizar el ana´lisis por la transformada de Fourier. As´ı algunas
componentes de la transformada de Fourier son removidas y otras son conservadas de
acuerdo a la importancia dentro del filtro. El segundo grupo de pesos son determinados
mediante mı´nimos cuadrados ajusta´ndolos al pico de correlacio´n, el ajuste afecta ma´s por
algunas componentes de Fourier que otras. Reescribiendo χ2 usando las ecuaciones previas
obtenemos:
χ2(α, δ; b) = α2Nσ2t∗b − 2αNσgσtc ∗ b(δ) +Nσ2g (18)
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Donde σ2t∗b
σ2t∗b =
1
N
∑
(t ∗ b)2 (19)
Minimizando respecto a α
0 = ∂x
2
∂α
= 2αNσ2t∗b − 2Nσgσtc ∗ b(δ) +Nσ2g
Se obtiene
αmin =
σgσt
σ2t∗b
c ∗ b(δ) (20)
Reescribiendo la ecuacio´n 18 en funcio´n de αmin
χ2 = nσ2g(1−
σ2t
σ2t∗b
(c ∗ b(δ))2) (21)
El proceso de correlacio´n cruzada necesita de supuestos espec´ıficos acerca de t, c y b. El
primero de estos supuestos es que b(n) sea una Gausiana de dispersio´n σ
b(n) =
1
σ
√
2pi
e
−n2
2σ2 (22)
Usando la transformada discreta de Fourier de b(n)
B(k) =
∑
e
−n2
2σ2 e
−(i2pikn)
N
B(k) = e
(−2pikσ)2
2N2 (23)
Asumiendo la existencia de un pico ma´s grande en c(n) que es aproximadamente una
campana Gausiana centrada en δ con una dispersio´n µ
c(n) ∼= c(δ)e
−(n−δ)2
2µ2 (24)
Usando la expresio´n de la transformada de Fourier de c(n):
C(K) =
√
2piµc(δ)e
−(2piµk)2
2N2 e
−2piiδk
N (25)
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Finalmente, se supone que t(n) tiene transformada de Fourier que es aproximadamente
una Gausiana en amplitud, con ancho τ
t(n) =
1√
2piσt
e
−n2
2τ2 (26)
La transformada discreta de Fourier de t(n) es
T (k) = σt
(2piNτ )
1
2
(
√
pi)1
2
e
−(2piτk)2
2N2 (27)
Entonces las expresiones para σt∗b y c ∗ b(δ) se pueden obtener usando la aproximacio´n de
la funcio´n Gausiana
∑
e
−n2
σ2 ' √piσ
σ2t∗b =
1
N
∑
t ∗ b(n)2 = 1
N2
∑
|T (k)B(k)|2 = σ2t
τ√
τ 2 + σ2
(28)
c ∗ b(δ) = 1
N
∑
k
C(k)B(k)e
2piiδk
N = c(δ)
µ√
µ2 + σ2
(29)
Aunque c(n) y t(n) no son verdaderamente Gausianas, son unas aproximaciones adecuadas.
El parametro δ es escogido siempre centrado en el mayor pico de c(n) y es sime´trico.
Tambie´n se encuentra centrado en 1
σt∗b
c∗b(δ). El valor apropiado para σ se puede encontrar
maximizando 1
σt∗b
c ∗ b(δ)
0 = ∂
∂σ
1
σt∗b
c ∗ b(δ)
As´ı el valor que minimiza a χ2 es:
σ2 = µ2 − 2τ 2 (30)
De aqu´ı se puede observar como el ancho de la funcio´n de correlacio´n cruzada (cross
correlation) es un promedio de los anchos de las l´ıneas cuadra´ticamente an˜adidas a los
anchos de la plantilla (template) y por lo tanto es la suma cuadra´tica de 2 anchos estelares
y el ancho de la velocidad de ensanchamiento. Si el ensanchamiento instrumental de la
plantilla (template) y el espectro del objeto es el mismo la resta de la ecuacio´n 3o se
cancela. Es decir el espectro del objeto esta correlacionado con el espectro del template o
plantilla, obtenie´ndose que el pico resultante se ajuste a una funcio´n sime´trica suave. La
altura central de ese ajuste lo determina α, el centro δ y el ancho con relacio´n al ancho
del template lo proporciona σ (Tonry & Davis 1979).
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Resumen
En los estudios dina´micos de algunos objetos as-
trofı´sicos que tienen como componente fundamental un
disco de acrecio´n se puede estudiar co´mo se acreta masa
hacia la superficie del cuerpo central que esta´ siendo atra-
pada por el campo magne´tico del sistema, alcanzando ve-
locidades mayores a las de caı´da libre y generando una
regio´n de choque[1]. Esta descripcio´n Astrofı´sica se conoce
como el Modelo de Acrecio´n Magnetosfe´rica (MAM)[2]
y permite estudiar esta regio´n para determinar variables
fı´sicas del objeto bajo estudio como velocidad de choque,
temperatura superficial, flujo, luminosidad.
1. Introduccio´n
El modelo MAM describe espectralmente lı´neas de
emisio´n anchas y en particular la componente de absorcio´n
con corrimiento al rojo vista en estas lı´neas y la distribucio´n
de energı´a espectral[3]. Este modelo se aplica a estrellas
llamadas T Tauri donde se conoce de la presencia de este
disco al cual se le atribuye parte del exceso visto en el es-
pectro observado[4]. En la magnetosfera de acrecio´n, el
material en el disco es desplazado por el plano de las lı´neas
de campo magne´tico estelar a unos pocos radios estelares,
encaminado por las lı´neas de campo magne´tico, el material
del fluido busca eventualmente la superficie estelar hasta al-
canzar velocidades de caı´da libre (superso´nicas) por lo tanto
antes de llegar a la superficie estelar el gas forma una zona
de choque en la fotosfera estelar[5]. El MAM esta basado
en el flujo magnetosfe´rico que es afectado por la presencia
de un choque.
2. Generalidades del Modelo
Con el modelo de choque de acrecio´n podemos estudiar
propiedades fı´sicas como
1. Velocidad superficial.
2. Temperatura superficial.
3. Presio´n de choque.
4. Flujo.
5. Luminosidad.
Asumiendo este efecto en una dimensio´n, figura 1[6], la
geometrı´a de la columna de acrecio´n es plano paralela.
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Figure 8. A cartoon of the shock region. In this cartoon, the aspect ratio of the pre- and
post-shock is incorrect because for typical filling factors the shock is wider than its long.
wind be heated to the large measured temperatures (60,000 K, based on their C iv/Si iii]
line ratios). In this context, DG Tau A provides an interesting example. The star is well
known to have a jet that has been seen in a variety of wavelengths, perhaps even in X-ray
images (Gu¨del et al. 2005). Its C iv line is blueshifted by 250 km/s, which may indicate
a wind origin or a very asymmetric accretion configuration. If heated by a shock in the
wind, the line should come from the radiative precursor of the shock. Wind velocities as
large as 600 km/s have been measured for DG Tau A in He i (Beristain et al. 2001).
Multiple processes may be at work here. It is possible that weak blueshifted wind
emission is present in all cases but masked by redshifted accretion shock emission. Ob-
servationally, they way to attack this problem is with multi-epoch UV observations, with
high enough resolution (R∼ 20,000, like that provided by the Cosmic Origins Spectro-
graph - COS) to trace the line shape. As the accretion spot disappears from sight, one
should see only the wind signature, if present.
5. X-rays from Shocks
The gas immediately after the shock surface has enough thermal energy to produce soft
X-ray emission, but a large fraction of this emission will be absorbed by the pre-shock. If
observed, this soft X-ray emission should primarily come from the edges of the post-shock
column. As argued by Drake (2005), the position of the bottom of the post-shock column
is determined by the equilibrium between the ram pressure of the incoming flow and the
stellar gas pressure. For example, based on a Kurucz model of a star with Teff=4250 K,
the bottom of the post-shock column in BP Tau (pram = 7 × 103 dyn/cm2, lc ∼ 1km,
Calvet & Gullbring 1998) should be buried under a hydrogen column of a few times
1023cm−2. At this column, all soft X-ray post-shock radiation will be absorbed by the
stellar photosphere. For TW Hya (pram = 3 × 103 dyn/cm2, lc ∼ 1000km, based on
an accretion rate of M˙ = 10−9Msun/yr and a post-shock length from Ardila & Johns-
Krull 2007), the column density at the bottom of the post-shock is also of the order
of 1023cm−2, but the post-shock is large enough that the stellar column density at the
shock surface is two orders of magnitude less. Therefore, radiation from the post-shock
may escape from the sides of the column and be observed (figure 8). In other words,
X-ray emission should only be observed in cases when the flow has low ram pressures
(low accretion rate, low infall velocity, or very large spot sizes).
Figur 1. E quema de choque unidimen-
sional
Considerando que en el infinito la energı´a total del sis-
tema es:
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1
2
mvs
2 − GMm
R
= 0 (1)
despejando de (1) vs que es velocidad en caı´da libre del
material que se dirige hacia la superficie estelar, tendrı´amos
que:
vs =
￿￿￿￿2GMR
￿￿￿￿1/2 (2)
teniendo en cuenta que el choque de masa acretada desde
el disco con la superficie estelar se da en un radio Ri, la
velocidad superficial es afectada por un factor ζ igual a:
ζ =
￿￿￿￿1− RRi
￿￿￿￿ (3)
vs =
￿￿￿￿2GMR
￿￿￿￿1/2 ￿￿￿￿1− RRi
￿￿￿￿1/2 (4)
normalizando esta ecuacion a unidades solares con M =
0.5M⊙ y R = 2R⊙
vs =
￿￿￿￿2G0.5M⊙2R⊙
￿￿￿￿1/2￿ M0.5M⊙
￿1/2￿
R
2R⊙
￿−1/2
ζ1/2
(5)
vs = 307 km s−1
￿
M
0.5M⊙
￿1/2￿
R
2R⊙
￿−1/2
ζ1/2 (6)
M y R son la masa y el radio estelar, Ri es el radio donde
se asume que se truncan la magnetosfera y el disco. Se
asume un valor de Ri = 5R en todos los casos, el cual es
consistente con los valores obtenidos observacionalmente
(Meyer, Calvet and Hillenbrand 1997)[7]; y con este valor,
ζ = 0.8. Las teorı´as de acrecio´n magnetosfe´rica indican
que Ri ∝ M˙−2/7 (Ghosh and Lamb 1979)[8]; ası´, en prin-
cipio, ζ y Ri no son independientes de la tasa de acrecio´n
de masa. Sin embargo las evidencias observacionales no
validan este comportamiento.
La densidad de partı´culas que caen hacia la superficie
estelar esta´ dada por:
ρ = µmHn (7)
donde µ es el peso molecular, mH la masa del hidro´geno y
n el nu´mero de partı´culas.
Despejando n de (7) tenemos:
n =
ρ
µmH
(8)
por otra parte la densidad de partı´culas tambie´n se puede
escribir en te´rminos de la masa acretada y el a´rea de la
columna de choque como:
ρ =
M˙
Avs
(9)
en donde M˙ es la tasa de acrecio´n de masa y A es el a´rea de
la columna, la cual se expresa en te´rminos del a´rea superfi-
cial total como:
A = f4πR2 (10)
siendo f el factor de llenado.
Combinando las ecuaciones (9), (10) y usando valores
tı´picos, la densidad de hidro´geno en el material que cae es:
n = 5.2× 1012 cm−3
￿
M˙
10−8M⊙yr−1
￿￿
M
0.5M⊙
￿−1/2
×
￿
R
2R⊙
￿−3/2￿
f
0.01
￿−1￿
1− R
Ri
￿−1/2
(11)
Para valores tı´picos de temperatura en la magnetos-
fera y fotosfera, ≤ 10000K (Hartmann, Hewett and Cal-
vet 1994)[9] el flujo es altamente superso´nico; ası´, antes
que llegue a la superficie estelar el gas forma una zona de
choque.
Para determinar la altura del choque respecto de la su-
perficie estelar se compara la presio´n de la columna con
presiones tı´picas de la fotosfera.
Mediante principios ba´sicos sabemos que:
dW = Fds (12)
donde W es el trabajo hecho por el sistema, F la fuerza
normal que actu´a sobre el a´rea de seccio´n transversal A y s
el desplazamiento. En te´rminos de la presio´n p del sistema,
el trabajo se puede escribir como:
dW = pAds (13)
o´
dW = pdV (14)
siendo V el volumen del sistema. Integrando la expresio´n
anterior, el trabajo total hecho por la masa acretada sobre
sus alrededores esta´ dado por :
W = pV (15)
despejando la presio´n de (15) tendrı´amos:
p =
W
V
(16)
p =
Fd
V
(17)
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p =
mad
V
(18)
siendom la masa y a la aceleracio´n que experimenta
p = ρad (19)
como es bien sabido ad se puede escribir en te´rminos de la
v2, sustituyendo este valor en (19) e ignorando la presio´n
te´rmica antes del choque, la presio´n de choque del material
que cae (pre-choque) esta´ dada por:
pram = ρv2s (20)
esta es similar a la presio´n total (te´rmica + presio´n de
choque) encerrada en la columna hasta llegar a la superfi-
cie estelar y esta´ dada por:
pram = 7× 103dyn cm−2
￿
M˙
10−8M⊙yr−1
￿
×
￿
M
0.5M⊙
￿1/2￿
R
2R⊙
￿−5/2￿
f
0.01
￿−1
(21)
Por otra parte, la presio´n de la fotosfera esta´ dada en
te´rminos de la profundidad o´ptica τ
pphot ∼ gτRoss/χRoss (22)
donde χRoss y τRoss son la medida de la opacidad y la pro-
fundidad o´ptica de Rosseland.
Ya que el gas que cae con un alto nu´mero de Mach, esta
es una buena aproximacio´n para asumir que este choque es
fuerte; en este caso la temperatura inmediatamente despue´s
del choque esta´ dada por:
Ts =
3
16
µmH
k
v2s = 8.6× 105K
￿
M
0.5M⊙
￿￿
R
2R⊙
￿−1
(23)
donde µ,mH , y k son el peso molecular, la masa del a´tomo
de hidro´geno, y la constante de Boltzmann respectivamente.
El flujo de energı´a en el choque debido a los portadores
en la columna de acrecio´n es igual a:
f =
1
2
ρv3s (24)
f = 9.8× 1010 ergs cm−2 s−1
￿
M˙
10−8M⊙yr−1
￿
×
￿
M
0.5M⊙
￿￿
R
2R⊙
￿−3￿
f
0.01
￿−1
(25)
Combinando las ecuaciones (2), (4) y (10) la luminosi-
dad total de la columna es:
L = (f +F∗)A = ζG
MM˙
R
+F∗A = ζLacc+F∗A (26)
donde F∗ es el flujo intrı´nseco de la estrella.
3. Conclusiones
Examinamos algunos detalles teo´ricos del modelo de
choque de acrecio´n; podemos resaltar que la tasa de
acrecio´n es un para´metro adecuado para entender la estruc-
tura y la evolucio´n de los discos, que puede determinar entre
otras caracterı´sticas la dependencia radial de la densidad su-
perficial del disco. Unas de las formas de determinar este
para´metro requiere calcular la Luminosidad Total del sis-
tema, a partir de los espectros caracterı´sticos de los objetos
estelares en cuestio´n; esperamos que este sea el siguiente
paso en nuestras futuras investigaciones.
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RA Dec S pT Vs ini	  (Km/s )
L kHa264 02:56:37.5 20:05:38 K5 3644 24
R X J 0255.4+2005 02:55:25.7 20:04:53 K6 3631 10
Log	  T eff L og	  W(Ha)	  
−58.9
−1.26
Characterizing the accretion rate of the Classical T Tauri Star LkHa 264 
Restrepo O.1   Pinzón G.1, Franco G.1&  Hearty T.2 
1 Observatorio Astronómico, Facultad de Ciencias,  Universidad Nacional de Colombia, Bogotá-Colombia 
2 Goddard Space Flight Center / Wyle Information Systems, 610.2, Greenbelt, MD 20771-USA   
Introduction 
We present a study of the Classical T 
Tauri Star (CTTS) WY Arietis (LkHa264). 
This star displays most of the properties 
of the CTTS class. Has an optical 
spectrum typical for a K5 dwarf and 
mv=12 (Herbig & Bell 1988). WY Arietis 
is associated with the MBM12 molecular 
cloud, with a not well defined distance: 
65-275 pc (Luhman 2001).  
 
 
The mid-infrared observations conducted 
by Jayawardhana (2001) reported the 
presence of an optically thick disk 
surrounding this star. 
 
In this work, we study the blue excess 
emission at the optical wavelenghts 
6000-6800A and infer a value for the 
accretion mass s rate. Two methods 
were used: 1) Cross Correlation of the 
CTTS with the WTTS RXJ0255.4+2005 at 
windows of 10A and 20A comparison 
pixel by pixel following the method 
described by Hartigan et al. (1989).  
 
 
The accretion rate is obtained assuming 
that the non-stellar continuum arises 
from the hot spots on the star. Stellar 
parameters such as mass and radius are 
required as well. 
 
 
 
The Observations  
The spectra were obtained with the 
FOCES at 2.2m telescope in the Calar 
Alto Observatory by Hearty et al.(2000). 
 
  
 
 
Fig 3. Inferred veiling for LkHa264 with RXJ0255.4+2005 a K6 star. Black 
corresponds to method described by Hartigan et al. (1989). Veiling obtained 
using CCF is indicated with red circles. The scatter of the r values arises 
from windows in which the object and template do not coincide at all (see 
text). 
Rotational velocity.  We also measured the 
rotational velocity for LkHa264 (object) using CCF 
of a template broadned star HD80170 to the 
rotation of LkHa264 with the spectrum of the 
object. We spun the template to the set of the 
velocities shown in the horizontal axis in Figure 1 
where the FWHM of the CCF peak was plotted 
against the input vsini. A vsini of 29 km/s for 
LkHa264 was obtained using this method. This 
value differs in 20% to the obtained by (T. Hearty 
et al 2000). 
 
 
 
Fig 1.  Above : LkHa264 Middle: Template  HD80170 broadned to 29 km/s bottom: 
Unbroadned Template  
The Veiling ‏ 
The absorption lines in CTTS are not as deep as those of a 
standard star of the same spectral type; the spectrum of the 
young star appears to be “veiled” by an emission component 
that is bluer than the stellar continuum. (Hartigan et al. 1989).  
 
1) CROSS CORRELATION  
The peak value of the Cross Correlation Function (CCF) of 
the star and a template spectrum gives the fraction of the 
template in the observed spectrum.  The veiling is just 
r=-1+TT/OT where T and O mean Template and Object, 
respectively. 
 
Measuring r requires special care since both spectra must to 
be very similar. In figure 3 we indicate the veiling 
measurements with red symbols and some of the rejected 
veiling data values coming from bad selections of the 
windows. We can see that in general terms the veiling is 
approximately ~0.45  
 
The window 6130-6150 shown in figure 2 seems to be a 
“good window”. However, OT=0.243 for the interval 
6140-6150 and OT=0.747 for interval 6140-6145 leading to 
bad determinations of the veiling in such window.  
 
2)  COMPARISON PIXEL BY PIXEL 
 
Compares the spectrum of the Object with that of the 
template within a small bin j or wavelength band (10A) and 
assumes the veiling to be constant in this region i.e. Oi=Aj[Ti
+kj] where Oi is the spectrum of the object, Ti the spectrum of 
the template  and Aj and kj are variables to determined at 
each bin.   The veiling is defined at each bin j as: rj=kj/Scont 
where Scont is the estimated continuum level of the standard 
for the bin in question.  
 
We used the WTTS RXJ0255.4+2005 as the template star. 
Figure 3  (black circles) show rj for the set of 61 bins.  
 
 
 
 
 
Fig 2.  Red : LkHa264  Black: RXJ0255.4+2005 unbroadned but corrected for 
relative motion using dopcor in IRAF. The  CCF along the window 6140-6145 leads 
to OT=0.747 whereas in the window 6140-6150 OT=0.293. As the accretion rate 
depends on log(r), and r depends on OT the selection of the window is a very 
careful step in the process of computing non-stellar continuum.  
Conclusions  
The inferred veiling is related to the accretion luminosity (Ls) through: 
 
 
Where : V*, Vs are the absolute magnitudes of the star and the spot, respectively. Bolometric 
Corrections for a K5 star is -0.60 mag. BC for the spot depends on the temperature. Hartigan et 
al (1995) adopted 10000K i.e.  BCvs=-0.4 mag varying ~0.3 mag for 6000K<T<12000K    
 
The corresponding accretion rate is thus equal to :log dM/dt = －7.88±0.89 Mo/yr. 
 
 
z 
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RESUMEN
Determinamos las tasas de acrecio´n de una muestra de 5 estrellas T Tauri pertenecientes a la
asociacio´n MBM12A (∼ 2Ma) y para estrellas post T Tauri en las asociaciones TWA, BPMG,
LCC y UCL. El intervalo de edad considerado en la muestra esta comprendido entre ∼ 2 y ∼ 16
Ma. Las medidas fueron realizadas usando dos me´todos: El primero basado en determinaciones
o´pticas del ’veiling’ de las lineas fotosfe´ricas (para T Tauri) y el segundo basado en fotometr´ıa
UBVI (para post T Tauri). Las tasas de acrecio´n en MBM12A se encuentran en el rango de
10−8M  /a resultado que se encuentra acorde con las tasas de acrecio´n observadas en estrellas
T Tauri pertenecientes a cu´mulos, confirmando la tendencia general de un ra´pido decaimiento
con la edad. Para las asociaciones TWA (∼ 8Ma) y BPMG (∼ 1Ma) las tasas de acrecio´n son
muy pequen˜as del orden de 10−11M  /a. Sin embargo las estrellas frias, post T Tauri con
Hα en emisio´n pertenecientes al grupo de LCC / UCL presentan tasas de acrecio´n del orden de
10−9M/a un valor muy alto considerando que la edad aceptada para LCC / UCL es del orden
de ∼ 16Ma. Este resultado sugiere que el gas en los discos alrededor de las estrellas de LCC /
UCL podr´ıa sobrevivir mas de lo esperado. Finalmente, se discuten brevemente las implicaciones
en la formacio´n de planetas gigantes.
Presentacio´n oral
1
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